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Vorwort 


Der vorliegende Band enthalt eine Darstellung der Astrophysik im 
Rahmen dcs Handbuehes der Experimentalphysik. Der Band wurde von 
Professor Hans Rosenberg geplant. Die Mitarbeiter waren bereits ge- 
wonnen und einige der Bcitrage im wesentlichen fertiggestellt, als 
Professor Rosenberg einer Aufforderung, nach den Vereinigten Staaten 
zu gehen, naehkam und bald darauf als Herausgeber zunicktrat. Die 
Aufgabe, die Arbeit winder in (Jang zu bringen, wurde von Professor 
Bus Strojyigren ubernommen. Professor Hans Kienle ubernahm den 
Beit rag , Jdiotographisehe Photometries an Ktellc von Professor Rosen¬ 
berg. Die zur Fcrtigstellung des Bandes noeh erforderliehe Redaktions- 
arbeit wurde vom Unterzeiehneten ausgeffihrt. 

Bei einer einhandigen Darstellung der Astrophysik wie der vorliegeiulen 
ist die Frage der Abgrenzung des NtolTes naturgemaB wiebtig. Bnt- 
spreehend dem (■harakter des Handbuches der Bxperimentalphysik ist 
bei der Planlegung des Bandes die Methodik dew beobaehtendcn Ast.ro- 
physikers in den Vordergrund gestellt vvorden. Das llaupt.gewieht liegt 
jnidlge(lessen auf der Darstellung der Met.linden und Instruments der 
Astrospektroskopie und der Astrophotmnetrie. Bine befriedigendc Dar¬ 
stellung dieses Degenstandes verlangt aber aueli ein Bingehen auf die 
Problemstellungen der theoretisehen Astrophysik. Hierdureh soli der 
Zweek der spektroskopisehen und photometrisehen Bcoba.ehtungen in 
ihrer Mannigfaltigkeit klargestellt werden. 

Das vorliegende Bueh wemlet sieh sowold an Physiker wie an Astro- 
nomen. Die Physiker soil es fiber die heutigen Beobaehtungsmct.hoden 
der Astrophysik unterriehten. Die allgemeinen Prinzipien der Ast.ro- 
spektroskopie und der Astrophotometrie sind naturgemaB diesel ben wie 
die der Spektroskopie und Photometrie im Laboralorium. Jodoeh sind 
zur Bosung der astrophysikalisehen Probleme eine Kciho selbstandiger 
Verfabren entvviekelt und Methoden der Laboratoriurnspbysik ver- 
feinert worden, die fiir den Physiker von Interesse soin diirften. Den 
Astronomcn soil das Buell als ein Lehrbueh und ein Hand bueh der 
praktisehen Astrophysik dienen. 
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Vorwort. 


Eine vOllig abgeschlossene Darstellung ist nicht erstrebt worden. Jedoeh 
enthalt der erste Beitrag einen kurzen AbriB auch solcher Zweige der 
Astronomic, die sonst in diesem Bande nicht behandelt werden, sowie 
eine Darstellung von Gebieten der Physik, der Technik sowie der Sinnes- 
physiologie, die fur den Astrophysiker von besonderer Bedeutung wind. 

Aus dem Angefuhrten ergibt sich der Plan des Astropliysikbandes: 
Ein einleitender Beitrag „Allgemeine Grundlagen“; nac;h einem ein- 
fiihrenden Kapitel uber Aufgaben und Probleme der Astrospektroskopie 
ein Beitrag iiber Astrospektroskopie; sodann ein Beitrag iiber Aufgaben 
und Probleme der Astrophotometrie und Beitrage xiber visuelle, photo- 
graphische und objektive Photometrie sowie Farbenmessung. 

Es ist mir eine angenehme Pflicht, dem Verlag fur stetes Kntgegen- 
kommen zu danken. Meinem Vater, Professor Elis Stromgrkn, bin irh 
fur tatkraftige Unterstiitzung bei der Redaktionsarbeit zu groBem Dank 
verpflichtet. 

Williams Bay, Mai 1937. 


Benut St romgken. 
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Allgemeine Grundlagen 


.Joachim Stohhk, Kiol 


IlaiuLl). (1. KxiKTiniontalphy.sik, ltd. XX.VI. 


I 





R IIS T E .S K A P T T K L. 

Koordinaten und Zeit. 

§ 1. Allgemeine Gesichtspunkte. 

Die Koordinatensysteme, auf die in dec Astronomic Orter und Orta- 
veianderungen der Kiimnelskdrper bczogen werden, finden ihre Begriin- 
dung in bcobachtungstechnisohen oder in theoretischen Geaichtspunkten. 
Boo bach tet wird die Projektion der Himinelskorper an die Sphere. Die 
Measung des Ortes der ({cstirne crfolgt daher in spharischen Koordinaten. 
A!s (trundlagen sphnriseher Koordinatensysteme, die zur fundainen- 
lalen Ortsbestininuing dor HimmelskOrper dienen sol Ion, kommen nur 
kichtiingen in krage, die sieii jederzeit an jedem Erdort mel3bar dar- 
stellen lassen. Nolehe Riehtungen sind die Riehtung der Sohworkraft 
and die Richtung dor Rotationsaebso dor Erde. Dureh diese Riohtungon 
sind die Pole dea hoiizontalen ((irundkreis: Horizont) und iupiatorialon 
(Grundkreis: Hinunelsii(|uat()r) Koordinaten,syat.eins bostinnnt. Daa 
iupuitoriale Koordinatensystem (§3) ist nur ein spezieller Fall des horizon- 
talen Systems (§2). An den Rolen dor Erde haben boide Systomo die 
gleiehen Polpunkte. 

l H iir die theoretische Behandlung dor Bahnbewegungen dor Kx'Vrper des 
►Sonnensystems ist das ekliptikale Koordinatensystein (§4) vorzuziohon, 

<lesson Pol in dor Richtung dor Nenkreehten auf dor Rhone der Erdbahn 
(Kkliptik) liegt. Das galaktisohe Koordinaten system (§ f>), das hoi tTnter- 
suohungen liber die Vertoilnng dor Rixsterne verwondet wird, hat semen 
Pol in <ler Richtung der Senkroehten auf dor Rhone dor Milehstrnfle. 
Der LJbcrgang von eincm System der Boobaohtung auf das ekliptikale 
(ider galaktisohe System geschieht dureh Rechnung (§ (>). 
r 7aix eindeutigen PestJegung einer Richtung ist unter den grOBten 
Kreisen, die dureh die Pole eines spharischen Koordinatensystems gehen, 
ein Nullkreis zu bestimmen. Im horizontalen Koordinatensystem ist dies 

1 * 
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der grOBte Kreis, der durch die Pole des horizontalen und aquatorialen 
Koordinatensystems geht. Als Leitpunkt fur den Nullkreis des aquato- 
rialen Systems hat man denjenigen Schnittpunkt von Aquator und 
Ekliptik gewahlt, durch den die Sonne bei ihrem Wege auf der Ekliptik 
von der siidlichen zur nOrdlichen Halbkugel hindurehgeht. Er heiBt der 
Widder- oder Friihlingspunkt und dient zugleich auch als Leitpunkt des 
ekliptikalen Systems. 

Die durch Aquator und Ekliptik bestimmten Fundanientalebenen 
andern mit der Zeit ihre gegenseitige Lage und ihre Lage im Raume. 
Um diese Anderungen angeben zu kGnnen, bedarf es der Definition cine# 
raumlichen Bezugssystems. Man wird versuchen, fur die Resellreibung 
der Naturvorgange das System zu wahlen, in dem die Rewegungen eines 
bevorzugten Teiles der Himmelskftrper innerhalb oinor gewissen Ge- 
nauigkeitsgrenze am einfaehsten dargestellt werden konnen. Ein System, 
in dem die Bewegung aller KOrper durch das Nowtonsche Gravitations- 
gesetz geregelt wird, in dem also die kraftefreie Bewegung geradlinig 
verlauft, heiBt ein InertiaIsystem im eigentliehen Sinne. Die Erfahrung 
zeigt, daB ein auf die Planetenbewegungen aufgebautes InertiaIsystem 
gegenuber einem statistisch definierten System der Fixsterno Reste zeigt, 
die als eine Drehung von + 7 ”3 - 1 7 ”5 im Jahrhundert um die Achse zum 
Pol der Ekliptik gedeutet werden kOnnen. Naeli Rausciunukk 1 ) 1,'iBt sieli 
auf Grund der Einsteinschen Relativitatstheorie mit Hi Ifo von Zusatz- 
perihelbewegungen dieser Untcrschied auf etwa 1" im Jahrlnmdert ver- 
ringern. Das Gebrauchssystem der Astronomic, wie es durch die Theo- 
retiker des vorigen Jahrhunderts festgelegt wurde, ist nun wedcr das 
mechanische Inertialsystem der Newtonsehen Planetenastronomie noeh 
ein empirisches Inertialsystem, in dem die Gesamtheit der beobaehteten 
Fixsternc keine Drehung zeigt, sondern ein gemisehtes System, das die 
Drehungskomponenten um die Achsen zum Pol des mittleren Aquators 
und zum Friihlingsjninkt des mittleren Aquators aus dem Inertialsystem 
der Planetenastronomic ubernimmt, dagegen die theoret isch nicht be- 
stimmbare Drehung der dritten Komponente um den Pol der Ekliptik 
aus einem stellarstatistischen empirisehen System ableitet 2 ). Aueh die 
Fixsterne besitzen systematische Rewegungen. Da aber <dn<^ Theorie 
dieser Rewegungen nicht mit dem gleichen Grad an Zuverliissigkeit wie 
bei den Planetenbewegungen aufgestellt werden kann, seheint die an sieli 

] ) J. Bauschinoer, Ober die astronomischr Festlegung des Triigheitssysterns. 
Naturw. 10 , 1005. 1022. 

2 ) Siehe hiorzu: K. Pilowskt, Uber das Inertialsystem der tttellanustronorme 
und zur Frage nach der Verbesserung der Priizessionskonstjmte. Aslron. Nachr. 
245 , 121 . 1932 . 
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sehr wiinschenswerte Schaffung ernes reinen Inertialsystems der Stellar- 
astronomie ebensowenig moglich zu sein, wie die Verwendung eines 
reinen Inertialsystems der PJanetenastronomie fiir die Bearbeitung der 
Eixsternbeobachtungen praktisch ware. 

Wenn ans den beobachteten spharischen Koordinaten oder auf andere 
Weise Entfernungen ermittelt worden sind, so crfolgt die Beschreibung 
der raumlichen Anordnung der Gestirne in rechtwinkligen Koordinaten 
eines dreiachsigen euklidischen Systems. Die z-Achse wird in die Richtung 
zum Polpunkt, die x- und y-Achsen werden in die Ebene des Grnndkreises 
so gelegt, daS die x-Achse in die Richtung zum Leitpunkt fallt. Der Null- 
punkt des Koordinatensystems wird je naeh Bedarf in den Mittelpunkt 
der Erde oder der Sonne oder in den Schwerpunkt des Systems Erde- 
Mond oder des Sonnensystems oder in einen anderen Punkt gelegt. 

Die Zeit bildet der Eorm unserer Anschammg entsprechend die vierte 
Koordinate einer jeden Beobaehtung. Das Mali der Zeit bietet die Erd- 
ro tat ion, gemessen relativ zu cinom spater zu definierenden Koordinaten - 
system. Die Erdrotation ist der einzige periodisohe Vorgang, der mit 
geniigender Seharfe molibar ist und zugleieh fur sehr lange Zeitraume 
mit sehr nahe konstanter Winkelgesehwindigkeit crfolgt. Infolge der 
Mutreibiing (lurch den Mond muli die IJindrehuiigsgesehwindigkeit der 
Krde mit der Zoit. abnehmon. Aber auch Seth wank ungon kiu’zperiodischer 
Natur sind vorhanden, wie die Vergleicho der Erdrotation mit anderen 
period ischen Vorgangen ergo hen ha ben 1 ). Zu derartigen Vergleichen 
eignen si eh die Bahnbewegungen des Mondes und der Planeten, wenn 
diet gegenseitigen Stbrungen dieser Korper aus der Theories rcehncrisch 
erniittelt und angebracht werden. Periodische Vorgiinge auf der Erde 
selbst (Uhrcn) dienen mirzur Interpolation der in gccigneten Interval I en 
aus astronomischen Beobachtungen bestimmten Zeitphasen. Warden die 
Uhren Inngere Zeit hindurch geniigeml genau gehen, so konnten sio zur 
Erkenntnis kurzperiodischer Soliwankungen der Erdrotation horan- 
gezogen werden. Es scheint, da(i die elektriseh erregten Schwingungen 
(dn(\s Quarzsta bes (Quarzuhren) mit der bierfiir notwendigen 0leieli- 
maliigkeit erfolgen 2 ). 


) VV. Brow n, I Ik* ovidonoo for changes in the rnto of rotat ion of tho onrth 
an<l their geophysical (-onsetpioneos. Trails. Vale Ohs. 3, Part 4. 1920. Roferat und 
w<*it<‘i(‘ Ijit(*mtnraugab(*n 1 )t*i B. Mbykiimanm. Dio Nchwankungen unsores Zoit- 
rnaBos. Erg. exakt. Naturw. 7, 92. 1928. 

) . 3 avkl und W. Think, Die Quarzuhron dos ({eodat-isehen Institute's in 

Potsdam. Astron. Nadir. 257, 305. 1935; V. Adklsbeimiku, Die Gauge von Quarz- 
uhion und die Schwankving der astronoinisehen Tagt'.slange. Forschungon und 
Fortsehritte 12 , 91. J936. 
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Eine im strengsten Sinne des Wortes absolute Zeit zu bestimmen ist 
nicht mOglich. Zudem ist die Unabhangigkeit der Zeit von den drei 
Koordinaten eines euklidischen Raumes eine Annahme, die auf die tat- 
sachlichen Verhaltnisse nur genahert zuzutreffen scheint. Jedoch sind die 
in der relativistischen Behandlung eines vierdimensionalen Raum-Zeit- 
Kontinuums auftretenden Unterschiede gegen die klassiwche Theorie ini 
Sonnensystem so klein, daS sie praktisch nur in der Form von Korrek- 
tionsgliedern bemerkbar werden. 

§ 2. Das horizontale Koordinatensystem. 

Die Richtung zum Pol des horizontalen Koordinatensvstonis. d. h. 
zum Zenit eines Beobachtungsortes, ist durch die Richtung dor Kohwcr- 
kraft gegeben. Unter der Richtung der Schwerkraft vcrsteht man hierliei 
die Richtung, die durch ein freihangendes Lot angezeigt wird mid der 
vereinigten Wirkung von reiner Massenanziehung und Zentrifugalkraft 
entspricht. Der im Abstand eines rechten Winkels voni Zenit gelegene 
grOSte Kreis heiflt der Horizont; der Gegenpol hciOt Nadir. Die Zenit- 
distanz z wird vom Zenit zum Nadir von 0° bis 1 SO goziililt. Die- Kobe h 
wird vom Horizont zum Zenit positiv, zum Nadir negativ von 0 bis 00 
gezahlt. Es ist daher z vKJ c, -h. ( 1 ) 

Der durch Zenit und Himmelspol gehende groBte Kreis bestinimt die 
Nord-Siidrichtung und heiBt Meridian. Von scinem siidlielien Nelmitt- 
punkt mitdem Horizont auswird die zweite Koordinato. <las Azimul a, 
positiv xiber Westen, Norden, Osten von 0° bis :W0 gezahlt. In der < h-o- 
dasie, sowie in besonderen Fallen findet sich aueh die Znhlweise in it. dem 
Nullpunkt im Norden. 

I)ic durch Zenit und Nadir gehenden groBten Kroise li(-i(.k-M Vertiknle. 
Der in der Ostwestriclitung liegendo Vertikalkreis liat die Hozeichming 
erster Vertikal. Die Hfthc dew Himnielspols (Polliohe) ist gleieli der 
gcographisclien Breite r/-dcs Beobaclitungsortos. Der Winked, den die 
Richtung zum Zentrum der Erde mit der A(|nator<‘I)(-n<‘ bildet, IkmI-H die 
geozentrische Breite des Beobaclitungsortos. Sie ist nieht direkt heob- 
achtbar, sondern kann nur unter Beriioksichtigung der Almeirhung der 
Erde von der Kugelgestalt bereehnet werden. 

§ 3. Das aquatoriale Koordinalensystem. 

Die Pole des iiquatorialen Koordinatensystems sind durcli die Rich- 
tung der Rotationsachse der Erde bestimmt. Der Nordpol des Himmds 
liegt in der Richtung der iiber den Nordpol der Krde an die Npliiire ver- 
langerten Erdaclise; der Aquator des Kimmels ist der groBte Kreis der 
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Sphare. m dessen Ebene sich der Aquator der Erde befindet. Die Poldistanz 
(N.P.D.) wird vom Nordpol zum Siidpol von 0 ° bis 1 80° gezahlt, gelegent- 
lich auch als Sudpoldistanz (S.P.D.) vom Siidpol zum Aquator von 0° bis 
90°. Ublicher ist die Verwendung der Deklination 6, die vom Aquator 
nach Norden positiv. nach Siiden negativ von O' bis 90° gezahlt wird. 

Fur die andere Koordinate des aquatorialen Systems sind zwei Zahl- 
weisen moglieh. je nachdem ob man den Nullkreis an der Bewegung der 
Sphare teilnehmen liiBt oder nicht. Der Stunden winkel t vvird von 
einer zum Beobaehtungsort fatten Richtung gezahlt, namlich vom sieht- 
baren Schnittpunkt des Meridians mit dem Aquator positiv im Sinne 
der seheinbaren tiiglichen Bewegung der (lestirne von 0 ° bis 360° oder in 
ZeitmaB von 0 h bis 24 h . Im Meridian sind somit Azimut und Stunden- 
winkel 0 odei ISO . I iir die Koordinaten t und <) verwendet man auch 
die Bezeichnung parallaktisclie Koordinaten. 

Bei einer Angabe in aquatorialen Koordinaten (a, d) wird die erste 
Koordinate von einer an der Sphare festgelegten Richtung aus gerechnet. 
Die Rektaszension (aseensio recta, gerade Aufstoigung. a oder A.R.) 
wird vom Widderpunkt (Fiihlingspunkt, aufsteigender Knoten der 
Ekliptik auf dem Aquator) entgegen dor Richtung der seheinbaren tag- 
lichen Bewegung von 0 bis 360 oder haufiger von 0 " bis 24" gezahlt. 
I)er Pol der Ekliptik hat die Rektaszension is". Die Rektaszension eines 
destinies im Meridian ist gleich dem Stundenwinkel des Widderpunktos. 


§ 4. Das ekliptikale Koordinalensyslein. 

Durch die Ebene der Erdbahn (selieinbare Sonnonbalin) ist alsgroBter 
Kreis <1 ie Ekliptik bestimmt, Der Pol der Eldiptik und der Widderpunkt 
als keitpunkt fur den Nullkreis ergeben das System der eldiptikalen 
Koordinaten. Die Dangen % und Breiten ft werden mitspreehend a und b 
gezahlt. Kiir den Widderpunkt sind alio vier Koordinaten gleich 0 ; der 
Himmelspol hat die Diiiige 90 . 


Der Winkel r zwisehen dim Fundamentalehenen des Aquators und 
der Ekliptik heiBt die Schiele <Ier Ekliptik. In wahren eldiptikalen 
Koordinaten ist die Breite der Sonne gleich O'. Die Breiten der groBen 
Planeten orroiohon. da ihre Neigungen gegen die Ekliptik klein sind, 
nur wonim* (Jra,do. 


§ 5. Das galaktische Koordinatensystem. 

Die galaktisehe EIkmic kann bostiimnt wmlen in bezug auf die Flachon- 
helligkeit der MilehstraBe. aus der Haufigkeit der Sterne bis zu einer 
gewissen (IrenzgroBe oder als Symmetrieebene einzelncr cl.arakteri- 
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stischer Himmelsobjekte. Je nach der gewahlten Bestimmungsmethode 
ergeben sich etwas andere Werte fur den Pol der Milchstrafie. Am sicher- 
sten ist die Deklination des galaktisehen Pols definiert, wahrend fiir die 
Pektaszension Abweichungen von einigen Graden vorkommen. Der 
meist gebrauchte Mittelwert und von der International Astronomical 
Union (Paris 1935) empfohlene Wert fiir die Koordinaten des galak- 
tischen Pols ist ~ 

a - 12 h 40 m <5 = + 28° (Aquinoktium 1900.0). 

Als Leitpunkt fur die Zahlung der galaktisehen Langen 1 client der 
aufsteigende Knoten des durch die Ebene der Milchstrafie bestimmten 
grbfiten Kreises auf dem Aquator. Piir die genannten Werte des galak- 
tischen Pols liegt dieser Punkt bei a = 280°, 6 - 0° (1900.0). Da infolge der 
fortschreitenden Verlagerung der Aquatorebene zum Fixsternsystem 
(§ 7 und 8) die galaktische Lange eines Objektes zeitlichen Anderungen 
unterliegt, ist es zweckmafiig, die galaktisehen Langen stets vom Schnitt- 
punkt des Aquators fiir das Aquinoktium 1900.0 aus zu zahlen. Die 
galaktisehen Breiten b. die vom galaktisehen Aquator positiv zutn ncird- 
lichen, negativ zum sudlichen Pol der Milchstrafie gezahlt word on, bleiben 
von Veranderungen des Leitpunktes unberiihrt. 

§ Transformation der Koordinatensysteine. 

Die Transformation eines der erwahnten spharischen Koordinaten- 
systeme in ein anderes erfolgt nach den Formeln fiir spharische Dreiceke, 
die aus den Polen beider Systeme und dem Objekt gebildet sind. Diese 
Formeln sind nebst fur die logarithmische Rechnung geeigneten Um- 
formungen in jedem Lehrbuch der spharischen Astronomic zu linden 1 ). 
Im Fall rechtwinkliger Koordinaten lassen sich horizontolc und parallak- 
tische Koordinaten durch eine Drehung um die gemeinsame y-Achse 
(Ostwestrichtung), aquatoriale und ekliptikale Koordinaten durch eine 
Drehung um die gemeinsame x-Ac-hse (Richtung nach dem Widdorpunkt) 
ineinander iiberfiihren. 

In der Praxis erfolgen fundamentale Beobachtungen horizonta.ler 
Koordinaten meistens im Meridian. Die Umwandlung in aquatorialo 
Koordinaten ist dann besonders einfach, da die Rektaszension gleich dem 
mitderUhr beobachteten Stundenwinkel des Widderpunktes (siehe Stern- 
zeit) ist und die Deklination mit der PolhOhe und der Zenitdistanz in 
folgender Beziehung steht: 

t. ’I 2 ' B ‘ ^ Beckee » OrundriB der Spharischen und Praktisclicn Astronomic. 
Berlin und Bonn 1934. 
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Im Meridian t = 0 h : d^cp-z siidlioh vom Zenit | Obere 

b=(p+ z zwischen Zenit und Pol | Kulmination 

t - 12 h : 6 « 180 °-(cp + z) zwischen Pol n. | Untere 

Horizont j Kulmination. 

Bei der 1 ransformation aquatorialer in ekliptikale Koordinaten ist die 
Kenntnis der Schiefe der Ekliptik notwendig. Sie ist infolge von Ver- 
lagerungen der Fundamentalebenen mit der Zeit veranderlich. 

Zur Bestimmung galaktiseher Koordinaten geht man wohl iminer von 
aquatorialen Koordinaten aus. Da die galaktischen Koordinaten nur 
naherungsweise definiert sind, gentigt in vielen Fallen graphische Inter- 
]>olation [Nort 1 ), J. A. Pearce and S. N. Hill 2 )] oder die Verwendung 
einer Tafel [Pickering 3 ), Walkey 4 ), Emanuelli 5 )]. Die von J. Ohlsson 6 ) 
herausgegebenen Lund Observatory Tables geben die galaktischen Ko¬ 
ordinaten mit einer Genauigkeit von 0901. Tafeln zur Berechnung galak- 
tischer rechtwinkliger Bewegungskoordinaten aus Ort und Eigenbewegung 
in aquatorialen spharischen Koordinaten und der Radialgeschwindigkeit 
sind von A. Kohlschpttek 7 ) gcgeben worden. 

§ 7. Die Verlagerungen der Fundamentalebenen 8 ). 

Die Rotationsachse der Erde fiihrt Bowegungcn relativ zur Erdobcr- 
iliiche und relativ zum System der Fixsternc aus. Ersterc machen sich 
durch cine Anderung der geographischen Lagc des Beobachtungsortes 
bemerkbar und werden als Polhdhcnsohwankungcn beobachtet. Sie sind 

') H. Nort, The Harvard map of tho sky and the milky way. Rechorohos astron. 
Ohs. Utrooht 7, 87 88 und Plato ]. 1917. 

)«J. A. Pearce and S. N. Hill, (Jraphs for obtaining tin* position angle, and 
distanoo ol the apex, and tho galactic co-ordinates for any star. Publ. Doin. Astro- 
phys. Obs. Victoria 4, No. 4. 1928. 

a )B. (\ Piokeiunu, Distribution of stellar spectra. Ann. Harvard Poll. Ohs. 
56, r>. 1912. 

4 ) (). R. Walkey, Didactic co-ordinates. Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 74 , 
201. 1914. 

'*) 9. Lmanuelli, r I avolo por la. t ransforinazionc delle <‘oordinat.o oquatoriali in 
coordinate galattichc, riferito al polo I2 l, 44 m , i 20V8. Publ. Specola Vaticana 
14, App. 1 . 1929. 

<5 ) John Ourkhon, Lund Observatory Tables for tho conversion of equatorial 
coordinates into galactic coordinates, based on the galactic pole R. A. J2 h 40 m ; 
Dec. i 28 (1900.0); Ann. Lund Obs. 3, 1932. 

7 ) A. .Kohlschutter, Iafeln fiir galaktische rechtwinkelige Bewegungskoordi- 
naten. VorofiF. Univ.-Stornw. Bonn 22 . 1930. 

8 ) Numerisohe Angabcn bei K. Cohn und .L Peters, Grundbcgriffe der sphil- 
risehen Astronomie. Berliner Astronomisclics Jahrbuch 1916, Anhang. 
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zwar eine rein terrestrische Angelegenheit, aber fiir die Astronomie 
insofern von Bedeutung, als bei der Umwandlung horizontaler in aqua- 
toriale Koordinaten die Polhohe in die Formeln eingeht. Die Schwan- 
kungen der Polhohe miissen daher bei der fundamentalen Bestimmung 
von Sternortern durch besondere Beobachtungen bestimmt werden. Der 
GrOfienordnung nach betragen die Schwankungen des wahren Pols urn 
einen mittleren Pol ±0/35 oder etwa 10 m in einer Periode, die durch 
Uberlagerung von 12 und 14 Monate langen Perioden entsteht. Bei den 
an besonderen Stationen zur Bestimmung der Polhohenschwankungen 
angestellten Beobachtungen 1 ) wurde ferner gefunden, da(3 an alien auf 
demselben Erdparallel liegenden Orten eine im gleichen Sinne wirkende 
Anderung der Polhohe mit Jahresperiode auftritt, die vielleicht einer 
wechselnden Neigung der atmospharischen Schichten und damit einer 
Refraktionswirkung ihren Ursprung verdankt. 

Die Bewegungen der Erdachse ini Raume entstehen durch die Wirkung 
der anziehenden Krafte von Sonne und Mond auf die im Erdkorper ver- 
teilten Massen. Durch sie werden eine langperiodische Umlaufsbewegung 
des Himmelspols um den Pol der Ekliptik und kurzperiodische Nohwan- 
kungen um eine Mittellage bewirkt. Die Periode eines Umlaufs um den 
Polder Ekliptik betragt 25 700 Jahre. In den Reihenentwicklungen, dureli 
die die Bewegung des Himmelspols an der Sphare dargestellt wird, tritt 
die langperiodische Bewegung in Form von sakularen Gliedern auf, die 
Prazession genannt werden. Die kurzperiodischen Glieder bczeichnet man 
mit dem Namen Nutation. Soweit es sich dabei uni den EinfluB von 
Sonne und Mond auf die Richtung der Erdachse handelt, sprielit man von 
Lunisolarprazession und Lunisolarnutation. 

Neben der Verlagerung der Erdachse wird durch die Anziehung der 
Planeten und des Mondes eine Verlagerung der Erdbahnobene liervor- 
gerufen. Der Erdschwerpunkt bewegt sich nicht mehr strong in einer 
Ebene, sondern wird durch Einfiusse sakularer und periodischer Nairn: 
von ibr abgelenkt. Bei der Verwendung der Ekliptik als astronomiseher 
Fundaraentalebene und fur die Definition des Widderpunktes ist es 
zweckmaBig, die periodischen Glieder der Schwankungen der Enlbahn- 
ebene abzutrennen. Man versteht dann unter Ekliptik die mittlere nur 
sakular veranderliche Ebene der Erdbahnbewegung. Die Nichtberiiek- 
sichtigung der periodischen Glieder zeigt sich darin, dab die Sonne von 
der mittleren Ekliptik um ±1" in Breite abweichen kann. Das Stiick, 
das von den Eldiptiken zweier Zeitmomente t x und t 2 auf dem Aqua-tor 
der Zeit t 2 herausgeschnitten wird, nennt man die Prazession durch die 

1 ) H. Kimura, The- 1 international latitude service. Yierteljalnsselir. d. Astron. 
Ges. 63 , 359. 192S; Pror*. Imp. Acad. Tokyo 4, 92. 1928; 5, 1S5. 1929U. 
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Planeten. Der numerische Betrag der Prazession durch die Planeten lafit 
sich aus der Theorie der Sakularstorungen berechnen. Sein mit dein 
Kosinus der Schiefe der Ekliptik multiplizierter Wert gibt den Anteil, 
der von der Lunisolarprazession zu subtrahieren ist, um den allein 
beobaclitbaren (.Tesamtbetrag der allgemeinen Prazession zu erhalten. 

Die Koeffizienten der Priizession und Nutation sind mit der Zeit ver- 
anderlich. Numerische Angaben werden auf das Jahr 1850.0 als Ausgangs- 
datum bezogen. Den konstanten Teil der allgemeinen Prazession in Lange 
bezeichnet man als Prazessionskonstante. Naeh de Sittee 1 ) hat man als 
besten Wert der Prazessionskonstanten zur Zeit 

p - r)0:'24S() i (f'OOlO 

zu betrachten. Um diesen Betrag schreitet der Widderpunkt jahrlich 
(abgesehen von den zeitlichen Veranderungen der Konstanten) auf der 
beweglichen Ekliptik naeh riickwarts. Fiir den Anteil der Prazession 
durch die Planeten folgt aus der Planeteh theorie ()"l228 •_ o"()()12, so dalJ 
d ie Lu nisol arj vnizession 

p, 50^714 i0"0010 

wird. Naeh der allgemeinen Relativitatstheorie riihren hicrin (M)19l von 
der Bahnbewegung der Erde um die Sonne her. Die reine Lunisolar- 
prazession, wie sie duroli die Anziehung von Sonne und Monel auf die 
abgeplattete Erde entsteht, wird dadurcb 

l>„ r>o":ir>23 >. it'orno. 

I>i(" Nutationsglicder werden in die langperiodisehen Huupt-glieder mid 
die von der Mondlange ablmngigen kurz period iseh on (dieder get remit. 
Bei den Angaben der Zeit und der scheinbaren Orter der (destirne in den 
astronomisehen Jahrbiichern sind die kurzperiodisehen (dieder moist 
nieht benieksiehtigt. »Sie wonlen in neuerer Zeit jedoeh gesondert ange- 
gel>en. Der mit dem Kosinus <les Mondknotens mult ipliziert-e Koefliziont 
<l<‘ s Hauptgliedes der Nutation in Schiefe (nieht in Lange) win! die Nu- 
tationskonstante genannt. Sein wabrs(*heinliehstcr Wort ist naeh i>n 
Sitt Kid) m (U 20 S 1 (ioo:\ . 

§ 8. Transformation 

der Koordinaien aid ein bestimmtes Aquinoktiunu 

Das Aquinoktium oder die Lage des Widderponktos ist infolge der 

Vcrlageriingen <lcr beiden Fundmmmtalelaenen Aquator und Ekliptik mil¬ 
der Zeit veranderlich. Man bezeielmet die Lagen der Fundmuentnlebeiieii 

) W. dk Sri tjcju On 11 1 <* most pmbnbk \ allies of some nstrnnoinicn I cnnstiuits. 
Bull. Astron. I nst. N<*t herlands 4, f>7. 11)27. 
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und ihres Schnittpunktes zu einem Zeitmoment als die wahren Lagen 
in diesem Zeitmoment. Alle fundamentalen Beobachtungen mit festem 
Peinrohr sind auf das wahre Aquinoktium der Beobachtungsepoche be- 
zogen. Die yon den Schwankungen der Nutation befreiten Lagen der 
Fundamentalebenen nennt man mittlere Lagen und das clazugehorige 
Aquinoktium mittleres Aquinoktium. Durch Anbringen der Profession 
kann man von dem mittleren Aquinoktium der Beobachtungsepoche auf 
das mittlere Aquinoktium des Jahresanfangs oder auf ein Normalaqui- 
noktium iibergehen. Als Normalaquinoktien sind die Jahre 1850.0, 
1875.0, 1900.0, 1925.0, 1950.0 usw. in Gebrauch. Den Karten der Bonner 
Durchmusterung (B.D.) liegt das Aquinoktium des Jahres 1855.0 zu- 
grunde. Man pflegt daher besonders bei Objekten, die visuell aufge- 
sucht werden sollen, den Ort auf dieses Aquinoktium zu beziehen. 

Die strengen Ubertragungsformeln, die die Beziehung zwisohen zwei 
Aquinoktien fur einen Ort in aquatorialen oder ekliptikalen Koordi- 
naten liefern, brauchen nur bei groBen Zwisehenzeiten oder bei polnahen 
Sternen verwandt zu werden. Im allgeineinen geniigt eine Entwickhing des 
Prazession seffektes nach Potenzen der Zwisehenzeit t.>—tj, und man setzt: 


Prz j ta 
t, 


Prz t * (L-t.,) i V t - 




200 


- + 3. Glied 


\ 100 J 


(*> 


Unter Prz t ist hierbei die momentane jahrliche Anderung der Koordi- 
naten dureh die Prazession zur Zeit t vcrstanden, also bei iiquatorialen 
Koordinaten da/(lt, dd/dt. V t ist die hundertjahrige Anderung der Prii- 
zession (variatio saeeularis) entspreehend 100d 2 «/dt 2 , wiihrcnd das 
3. Glied .1/6 • 100 3 d 3 «/clt 3 darstellt. Prazession, Variatio saecularis und 
bei hoheren Deklinationen aueh das 3. Glied werden in alien Kata- 
logen fur jeden Stern angegeben, um die Umrcehnung des Ortes auf 
ein anderes Aquinoktium zu erleiehtern. 

In der zweiten Halfte des vorigen Jahrhunderts wurde fast allgemein 
ein von O. Struve und 0. A. P. Peters bestimmter Wert der Pra- 
zessionskonstanten (50^2522) angewandt; seit 1900 pflegt man den 
Neweombsehen Wert (50. 2453) vorzuziehen. Die Wahl der Prazessions- 
konstanten ist besonders bei der Ableitung von Eigen bewegungen von 
Bcdeii tung. 


§ 9. Definition der Zeit 1 ). 

Als Einheit der astronomischen Zeit dient die Rotation der Erde. 
»Sie kann nur relativ zu einer auBerirdischen an der Sphare befindliehen 
Marke gemessen werden. Da die Stellung der Erdachse im Raume nieht 


l ) Siehe *S. 9, Anm. 8. 
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unveranderlich ist, wiirde die Lange der Zeiteinheit an eh bei einer 
festen Marke von der augenblicklichen Lage dieser Marke an der Sphiire 
abhangen. Zur Erzielung eines konstanten Zeitmalles ist man daher 
bei vorausgesetzter Konstanz der Winkelgesehwindigkeit der Erdrotation 
gezwungen, eine im wahren A quator init gleiehfonniger (Jesehwindig- 
keit bewegte Zeitinarke anzunehmen oder die Beobaehtungen der wirk- 
lich beobachteten Marken auf eine solche zn reduzieren. Die Zeit zwisehen 
zwei Durchgangen der Zcitniarke (lurch den Meridian eines Erdortes 
nennt man einen Tag und bestimint Bruchteile des Tages (lurch die 
augenblickliche Phase, der Rotation, d. h. durcli die Stellung des Me¬ 
ridians zu der Zeitinarke. 

Eiir das burgerliche Leben ist die Bonne als Zeitinarke von aus- 
schlaggebender Bedentung. wiihrend fiir die Astronomic die Stellung 
der Erde zur Fixsternvvelt und die Wald des Widderpunktes als Zeit¬ 
inarke vorteilhafter ist. Die (lurch Bonne und Widderpunkt als Zeit - 
marken begriindeten Zeiten bezeichnet man als Bonnenzeit und Stern- 
zeit. Beide Zeitrechnungen orf'ullen zuniichst nicht die erwiilinte Be- 
dingung fiir ein konstantes ZeitmalJ. 

Die wahre Bonnenzeit ist fiir einen Erdort definiert (lurch den Stimden- 
winkel der wahren Bonne. Da die Bewegung der wahren Bonne in Rekl 
aszension wegen der Bchiefe der Ekliptik und der Elliptizitat der Erd- 
bahn nicht init gleiehfonniger Resellwindigkeit erfolgt, lmt man eine 
tingierte mittlere Bonne eingefiihrt. die sich im wahren Aquator mit 
gleiehfonniger Resehwindigkeit bewegt und sieh von der wahren Bonne 
moglichst wenig entfernt. Als mittlere Bonnenzeit ist (launch der Btun 
denwinkel i I2 1 ' dieser fingierten mittleren Bonne definiert. Die Diffe 
renz mittlere Bonnenzeit-wahre Bonnenzeit nennt man die Zeitgleiclumg. 
Bic erreielit im Laufe eines >lahres Betriige von i Hi" 1 . 

Die Rektaszension der mittleren Bonne vvird naeh Angaben von 
Niovvoomb auf den jedesmaligen mittleren Widderpunkt bezogen. Da 
(lessen sakulare Bewegung geringfiigigen Veriinderungen unt.erliegt, ist 
die mittlere Bonnenzeit zwar nicht in aller Behfirl'e, aber doch mit prak 
thsch ausreichender Oenauigkeit ein konstantes ZeitmaB. Ein kleiner 
ITntersehied in den (piadratischen Rliedern der Reilnmentavicklungen 
tiir die Lange und die Rektaszension der mittleren Bonne bewirkt zu 
dem, da 1.1 sieh die mittlere Bonne mit der Zeit allmahlieh von der wahren 
Sonne entfernt. 

Die Sternzoit ist definiert als der Stundenwinkel des wahren Widder 
punktes. Enter dem wahren Widderpunkt versteht man den Sehnitt - 
punkt des wahren Aquators mit der mittleren Ekliptik. Die Sternzoit 
ist t) 1 ', wenn der wahre Widderpunkt den Meridian des Beobaehtungs- 
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ortes passiert. Da der Widderpunkt zugleich der Anfangspunkt der 
Rektaszensionszahlung ist, gilt zwischen der Sternzeit 0, der Rektas- 
zension a und dem Stundenwinkel t eines beliebigen Objekts die all¬ 
gemeine Beziehung: Q t+a (3) 

Der Avahre Widderpunkt bewegt sich infolge der Nutation der Erd- 
achse nicht mit gleichformiger Geschwindigkeit im wahren Aquator. 
Infolgedessen gibt die eben definierte Sternzeit alle Schwankungen 
wieder, die durch die langperiodischen Glieder der Nutationsbewegungen 
hereinkommen. Die Sternzeit weicht daher von einer absolut gleichformi- 
gen Zeit urn ±1?05 in lSjj-jahriger und um ±0?08 in -J-jahriger Periode 
ab. Die kurzperiodischen, von der Mondlange abhangigen Nutations - 
glieder sind bei der Berechnung der Sternzeit in den Jahrbuehern erst 
seit dem Jahrgang 1933 beriicksiehtigt (American Ephemeris) oder ge- 
sondert angegeben (Berliner Astronomisches Jahrbuch). Zur Xontrolle 
der Uhren ist es notwendig, die Sternzeit entgegen der urspriinglichen 
Definition von den kurzperiodischen Nutationsschwankungen zu be- 
freien 1 ). 

Die Elimination aueh der langperiodischen Nutationsgliedcr oder, was 
dasselbe ist, die Einfiihrung eines mittleren Widderpunktes fiir die De¬ 
finition einer mittleren Sternzeit ergibt noch kein absolut gleichformiges 
Zeitmafi. Doch ist die geringfiigige Veranderlichkeit, die infolge des 
quadratischen Gliedes der Prazession iibrig hleibt, ohne praktiselie Be- 
deutung und jedenfalls geringer als die nicht vorherzusagenden Soli wan - 
kungen des Zeitma(3es, die infolge der Veranderlichkeit der Erdrotation 
auftreten konnen. 

Die Dauer einer Umdrehung der Erde, hezogen auf die mitt lore Sonne 
und den Widderpunkt, ist wegen der Bahnhewegung der Erde um <lic^ 
Sonne nicht die gleiche. Und zw r ar ist ein nrittlercr Sonnentag 1,002738 
Sterntagen « 24 h 3 m 56?56 in Sternzeitmaft. 

Sonnenzeit und Sternzeit sind zunachst reinc Ortszeiten, da sic auf 
den Meridian des Beobachtungsortes hezogen sind. Die Differenz der 
Ortszeiten zweicr auf verschiedenen Meridianen gelegenen Orte ist 
gleich dem Unterschied der geographischen Langen dieser Orte. Fiir die 
mittlere Sonnenzeit hat man den Bedurfnissen des biirgerlichen Lebons 
entspreehend in den moisten Liindern Zonenzeiten eingefiihrt. Sic sind 
in der Regel auf Meridiane hezogen, die von Greenwich ausgehend inn 
15° in Lange gleich l u in Zeit fortschreiten. Bei astronomischen Be- 
obachtungen werden Angaben in mittlerer Sonnenzeit allgemein auf den 

] ) Siehc z. B. H. C. Fkeuecsleben, liber die Beriicksichtigung der kurzporiodi- 
seben Mondglieder beim Zeitdionst. Astrou. Nachr. 244, 189. 1932. 
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Meridian von Greenwich bezogen. Der Beginn des Tages wnrde vor 
1925.0 auf den mittleren Mittag, 12 h spater als der burgerliehe Tages- 
an ang, gelegt. Eine auf Greenwich bezogene Zeitangabe in mitfclerer 
bon non zeit erhielt die Bezeichnung mittlere Zeit Greenwich (Green¬ 
wich Mean Tune, G.M.T.). Seit 1925.0 wird mit Ausnahme der juliani- 
schen Tageszahlung (siehe unten) auch in astronomischen Kreisen die 
-Jihlung des Tages uni Mitternacht begonnen. Die auf den Meridian von 
Greenwich bezogene mittlere Sonnenzeit heillt nunmehr Weltzeit 
(W.Z.), Universal Time (U.T.) oder Temps Universel (T.U.). Die his 
1925 auch gebrauchte Bezeichnung Burgerliehe Zeit Greenwich (Green¬ 
wich Civil Time, G.C.T.)soll in Zukunft nicht mehr angewandt werden 1 ). 

Die in der Himmelsmechanik als unabhangige Variable in den Diffe- 
rentialgleichungcn der Bewegungen der Planeten auftretende Zeit 
(Newtonsche Zeit oder temps uniforme) kann mit der astronomischen 
jeifc gDichgesetzt werden. Die astronomische Zeit beruht auf der 
Botationsgeschwindigkeit der Erde und diese erfahrt neben sprung- 
weison Anderungen eine dauernde Abnahme durch die Thitreibung des 
Mondes. Man ist erst in letzter Zeit zu zuverlassigen Werten fiir die 
GrolJe der Veranderlichkeit der Erdrotation gokommen. Danach hat 
beispielsweise die Differenz zwischen astraiiomiseher und Newtonseher 
Zeit im vorigen Jahrhundert, ; 25 K betragen 2 ). 

Eiir die Messung grollerer Zeitriinme bediont man sich der Datier des 
Umlaufs der Erde urn die bonne als Einhoit und nonnt sic ein Jahr. Die 
Zeit, m der die mittlere Lange der wahren bonne ohne periodische St,5- 
rungen uni 200" zuninunt, bezeiclinet man als cin tropisches Jahr. Es 
u nterscheidct sich iiur urn Glieder hoherer Ordnung von der I Jingo des 
sogenaimten annus fictus. in dem die Kektaszension der fingierten mitt- 
leron Sonne urn 3WV* zunimmt, Das annus fictus bildet die Grundlage 
der astronomischen Jahresrechming. Seine iJingo ist, genii,hurt 355.2422 
mittlere Togo. Den Beginn des astronomischen Jahrns Icgt man nach 
Dissskl auf den Moment, in dem die Rektaszension der mittleren Sonne 
2«<)'' IS 1 '40'" ist. Auf diesen Moment bezieht, sich eine Angaho der 
Art 1850.0, 1930.0 usw. Der astronomische Jahresheginn unterscheidct 
sich iiur wenig von dem biirgerlichen Jahresanfang. Die Beziehung zu 
ihm liofert dor sogenannte dies reductus, der angiht, in welchem Me¬ 
ridian der Erde die mittlere Sonne zu Beginn des annus fictus kul- 
niiniert. 

Das von Julius Casar eingefiihrte julianische Jahr mit 355.25 mitt- 
ler en S onnentagen gait bis zum Jahre 1581. Das Jahr 1582 erhielt zur 

') Trans. Intern. Astron. Union 3, 300. 1928; 5 , 3R{». 193 ( 5 . 

•) Trans. Intern. Astron. Union 3 , 40. 1928. 
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Korrektion des Kalenders nur 355 Tage. Von 1583 ab wird nach dem 
gregorianischen oder biirgerlicheri Jahr mit 365.2425 mittleren Sonnen- 
tagen gerechnet. Fiir gewisse Rechnungen der Astronomic ist eine 
durchlaufende Zahlung nach mittleren Sonnentagen erwiinscht. Eine 
solche nach den obigen Vorschriften dnrchgefuhrte Zahlung ist die von 
Josef Scalioee 1 ) 1629 vorgeschlagene julianische Periode. Ihr Beginn 
ist chronologisch 2 ) durch das Zusammenfallen der Anfange verschiedener 
Zyklen bestimmt nnd fallt auf Januar 1.0 des Jahres 4713 vor Christi 
Geburt. Die Tage werden fortlaufend im mittleren Greenwicher Mittag 
beginnend durchgezahlt, auch nachdem 1925.0 der Nullpunkt des astro- 
nomischen Tages auf Mitternacht verlegt worden ist. Es ist z. B. der 
Tag im julianischen Datum 2427804.0^1935 Jan. 1.5 Weltzeit. 


Z we iris s Kapitrl 


Ort und Bewegungen der Gestirne. 

§ 1. Aberration. Scheinbarer und wahrer Ort. 

Die Beobachtungen des Ortes eines Gestirns geben die Ricbtung, in 
der das Gestirn zur Zeit der Bcobaehtung erscheinfc. Diese Ilichtung 
weicht jedoch infolge der cndlichen Foitpflanzuugsgeschwindigkeit des 
Lichtes von der waliren Richtung, die durch die geradlinige Vcrhindung 
zwischen Gestirn und Erde gekennzeichnet sein soli, ab. I)er Grad der 
Abweichung, die Aberration genannt wird, ist durch v/c-sinl) ge- 
geben. Hierin ist c die Lichtgcschwindigkeit, v die momentane Be- 
wegungsgeschwindigkeit des Bcobaehters und 1) der Winkclahstaml des 
Gestirns von dem Zielpunkt dieser Bewcgung. Den mit Aberration 
behafteten, allein beobachtbaren Ort eines Gestirns uennt man in 
schlechter Ubersctzung von locus apparens schcinbaren Ort und be- 
zeichnet die Koordinaten als u a|)p und <5 1IP1) . 

Eine weitere Edge der cndlichen Lichtausbreitung ist. dali eine Bc- 
obachtung zur Zeit t zu ciner Lichtwelle gehort, die das Gestirn zur Zeit 
t-Lichtzeit verlasson hat. llnter Lichtzeit ist die Zeit zwisdien Emis¬ 


sion und lieobachtung einer Lichtwelle verstanden. Sie bet nig t, wenn 
A die Entfernung des Gestirns in Einheiten der mittleren Enttenmng 


Erde-Sonne ist, 


Lichtzeit 498?4- A. 


( 1 ) 


Der momentane Bewcgungszustand eines irdischen Beobaehters wird 
durch die Rotation der Erde, die Umlaufsbewegung der Erde uni die 


1 ) Josef Scauoer, Do einondatione teinporuin. Colon. Allobr. 1629. 

2 ) J. K. Eotheringham:, The calendar. The Nautical Almanac 1932 , S. 742. 1930. 
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Sonne und durch die Bewegung des Sonnensystems charakterisiert. Man 
zerlegt dementsprechend den gesamten Aberrationseffekt in die tag- 
liche, jiihrliche und sakulare Aberration. 

Die tagliche Aberration ist von der Polhbhe des Beobachtungs- 
ortes, der Deklination und dem Stundenwinkel des Gestirns abhangig. 
Bei fundamentalen Beobachtungen, die im Meridian erfolgen, ver- 
andert die tagliche Aberration nur die Rektaszension und wird mit der 
ini gleichen Sinn wirkenden Kollimation des Instruments zusammen 
beriicksichtigt. Die tagliche Aberration wird also wie ein Instrumental- 
fehler behandelt, und die von einem Beobachter angegebenen schein- 
baren Orter enthalten die tfigliclie Aberration nicht mehr. Bei differen- 
tiellen Beobachtungen fallt die Aberration ohnehin heraus. 

Die jiihrliche Aberration verschiebt den Ort eines Gestirns in 
Abhangigkeit von seiner ekliptikalen Breite und der jeweiligen Stellung 
der Erde in ihrer Bahn. Sterne im Pol der Ekliptik beschreiben im Laufe 
eines Jahres einen Kreis um oinen mittleren Ort, Sterne in niederen 
Breiten eine Ellipse, die in der Ekliptik zur Geraden deformiert wird. 
Den Koeffizienten des Hauptgliedes der Entwicldung fur die Aber¬ 
ration in Eiiiige und Breite ucnnt man die A her ration skonstante. Sie 
ist gleicli dem Verhaltnis von Erd- zu Liehtgesehvvindigkeit und gleich 
der parallel zur Ekliptik liegenden groBen Halbacbse der vom Stem 
beschriebenen Ellipse. Der numorische Wert der Abberationskonstanten 
ist 1 ) 

Durch ein von der Erdbahncxzentrizitat herriilirendes (died entstebt 
bei Fixsternen eine kleino konstante nur vom Ort an der Sphare ab- 
hangige Vorschiebung. Fiir Fixstemc ist diese Vorsehiebung belanglos 2 ). 
Den von dor jiihrlichen Aherration befreiten Ort, eines Fixstorns nemit 
man seinen wahren Ort und die dazugelibrigen Koordinaten wall re 
Koordinaton. 

Dio sakulaie Aberration bewirkt, solango dio jin Raum fort- 
schreitende Bewegung des Sonnensystems sieh als geradlinig erweist, 
nur eine konstante Vcrschichung dor Orter der Fixsterne. Die Orter 
der Blancten werden, da sie an der siikularcn Bewegung des Sonnon- 
systems teilnobmen, nieht beeinflulJt. Fine Beriieksichtigung der sii- 
kularcn Aberration ist daher in keinem Falle notwendig. 

Bei den moisten Ifixsternen ist die genaue Entf’ernung nicht bekaimt. 
Man verzichtet daher auf eine Korrektion des Ortcs wegen dor Lieht- 

1 ) Nach A. Dkosd, Publ. Poulkovo, Nor. 2, 37, 32. 1932 ist K 20"49. 

2 ) Sioho auch H. Battkumamn, Bcitrago zur astronomisehcii Aberralionsleluv. 
Dias. Berlin 1881. 

Iiandb. d. Kxporlmciitalphysik, IUI.'XXVI. o 
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zeit, zumal die Ortsverander ungen der Fixsterne auch im Laufe vieler 
Jahre verhaltnismaBig klein bleiben. Der wahre Ort eines Fixsterns 
bestimmt daher die Richtung zwischen dem Gestirnsort zur Zeit 
t-Lichtzeit und dem Erdort zur Zeit t. Das Bild des Himmels, wie es zu 
einer bestimmten Epoche festgelegt wird, gibt also den Ort der Oe- 
stime in Abhangigkeit von der Entfernung zu immer weiter zuriick- 
liegenden Zeitepochen gehorend wieder. 

Bei den Mitgliedern des Sonnensystems kann die Lichtzeit nicht ver- 
nachlassigt werden, wenn die Bahnbewegungen mit der Theorie ver- 
glichen oder die Bahnelemente abgeleitet werden sollen. Man definiert 
daher als wahren Ort eines Planeten den dureh die momentane geo- 
zentrische Verbindungslinie von Erde und Planet bestimmten Ort. Der 
wahre Ort eines Planeten wird erhalten, wenn man den von der jahr- 
lichen (und ntitigenfalls auch taglichen) Aberration befreiten Ort der 
Beobachtungsepoche t-Lichtzeit, gesehen von dem zu t gehftrigen Erd¬ 
ort, zuschreibt. Man kann jedoch auch den ungeanderten scheinbaren 
Ort der Epoche t-Lichtzeit, aber gesehen von dem zu t-Lichtzeit 
gehOrigen Erdort, zuweisen. Das Verfahren setzt voraus, da(i die jiihr- 
liche Bewegung der Erde wahrend der Lichtzeit Planet-Erde als ge- 
radlinig angesehen werden kann. Der Fehler, der hierdurch entstehen 
kann, erreicht bei Neptun im Maximum ()!'()3. 

Bei Fixsternen faBt man die Reduktion von dem wahren Ort, be- 
zogen auf das mittlere Aquinoktium des Jahresanfangs - kurz auch 
mittleren Ort genannt - auf den scheinbaren Ort der Beobachtungs¬ 
epoche unter dem Namen Reduktion auf den scheinbaren Ort 
(Reductio ad locum apparentem) zusammcn. Die Reduktion auf den 
scheinbaren Ort enthiilt den Prazessionseffekt, das ist der Ubergang 
vom mittleren Aquinoktium des Jahresanfangs zuni mittleren Aquinok¬ 
tium der Beobachtungsepoche, den Nutationseffekt, also den Ubergang 
von dem momentanen mittleren auf das momentane wahre Aquinok¬ 
tium, und die Wirkung der jahrlichon Aberration. Die versehiedenen 
Formelsysteme fiir die Reduktion auf den scheinbaren Ort werden in 
den astronomischcn Jahrbuehern angegeben, in denen audi die niinie- 
rischen Werte der Konstanten tabuliert sind. 

§ 2. Refraktion. 

Einaus dem Weltcnraum kommender Lichtstrahl wird bei dem Dureh- 
gang (lurch die Atmosphiire der Erde von seiner urspriinglichen Rich- 
tung abgelenkt. Die Differenz der auf der Erde beobachteten und der 
urspriinglichen Richtung heil3t astronomische Refraktion. Die Wir¬ 
kung der Refraktion au/3ert sich mit zunehmender Zenitdistanz in einer 
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11111 80 starkeren VergrOBerung der beobachteten scheinbaren Hohe. 
Um die Ablenkung der Strahlen in der Atmosphare numerisch zu er- 
mitteln, sind versehiedene Refraktionstheorien 1 ) aufgestellt worden. 
Da die Abhiingigkeit des Brechungsindex von der Hohe der Atmosphare 
nur in den untersten Luftsehichten experimentell bestimmt werden 
]<ann, muB iiber den Zusammenhang zwischen Hohe und Luftdruck, 
Dichte und Temperatur cine Annahme gemacht werden, die ihre Be- 
rechtigung in der Cbereinstimmung von den theoretischen und em- 
pirisch bestimmten Refraktionswerten zu erweisen hat. 

Die viel gebrauchte Refraktionstafel von L. djs Ball 2 ) beruht auf 
der RADAirschen Theorie. In ihr vvircl ebenso wie in den meisten anderen 
Theorien eine zum Erdmittelpunkt konzentrische Schichtung der op- 
tisehen Elaehen der Atmosphare angenommen oder (lurch eine ent- 
spreehende, im Beobachtungsort oskulierende Schichtung ersetzt. Die 
Refraktion, d. h. der Winkel, der zu der beobachteten scheinbaren 
Zenitdistanz hinzuzufugen ist, um die wahre Zenitdistanz zu erhalten, 
ist dann im Zenit dew Beobaehtungsortes Null und steigt bei !)0" sehein- 
barcr Zenitdistanz auf 37' an. Der stets wechselnde Zustand der Atmo¬ 
sphere macht in bezug auf Druck, 'remperatur und Wasserdampf- 
gelialt. Korrektionen erforderlich, die in der Praxis auf drund von Bc- 
obachtungen an der Erdoberfliiche crmittelt und zufolge der angenom- 
menen Theorie berechnet werden. 

Die in der Mehrzahl der Refraktionstheorien verwendeten analytischen 
Kntwicklungen gebcn den Aufbau der Atmosphare nur selir schema- 
tiscb wieder. Wohl die beste Behandlung der Refraktion (lurch I*. Har- 
zhr‘ ! ) bcschreitet daher einen anderen Weg. Hakzkr crmittelt den Wert 
der Ablenkung (lurch numerische Integration von Strahlen verse hied oner 
Zenitdistanzen. Die zugrunde gelegten physikalisehen Eigenschaften 
der Atmosphare sind den an fiinf verschiedenen Erdorten (lurch Hohen- 
beobachtungen gewonnenen Ergebnissen entnommen. Den groBtcn Ein- 
fluB auf die Strahlenbrechung hat die Troposphere. In ihr nehmen 
l emperatur und Eeuchtigkeit mit zunehmender Hohe ah. Die 11-12 km 
idler der Krdoberflache beginnende Stratosphere mit konstanter Tem- 
peratur wurde von Harzhk bis zu eincr Hohe von K4 km in Redlining 

’) A. Bemporai), Thoorio dor Kofraktion. Knzykl. inalhom. Wins., I5d. 6, II, ]. 
kripzig 1907. S. 314. A. Bemporau und P. VV Onschmann, Dio astronomisoho 
und torrnstrisoho Nl rnhlonbrochung. Handbuoh pliysik. Optik, Bd. I, 1927. S. 237. 
I'. Wienkchmann, Ubor dio Konstilution dor Aomspharo und dio astronomisoho 
Inflexion in ihr. (jnrlimds Boitrago zur Doopliysik 31, S3. 1931. 

2 ) Ij. djs Hall, KotYaktionsfnfoln. Boipzig 1900. 

3 ) P. Hauzer, Boroohnung dor Ablonkung dor Liclitut.rahlun. Publ. tttornw. Kiol 
13 und 14. 1922-24. Boriehtigungrn Astron. Nadir. 240, 421 und 241, 313. 1931. 
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gezogen. Dabei sind auch Abweichungen mit der Jahreszeit uad Tages- 
zeit, sowie durch den Wind beriicksichtigt worden. Die so aus rein 
physikalischen Daten berechneten Refraktionswerte beruhen auf einer 
wahren, der Erdfigur angepafiten Schichtung der Atmosphare und sind 
daher fiir einen Ort in mittleren Breiten weder im Zenit sfcreng Null 
noch von gleichem Wert fiir nordlich und siidlich vom Zenit gelegene 
Richtungen. 

Da die Brechung der Strahlen auch von der Wellenlange des Lichts 
abhangig ist, gelten. die Refraktionstafeln nur fiir einen beschrankten 
Bereich. Die alteren Tafeln sind hauptsachlich fiir das visuelle Ciebiet 
berechnet, in neuerer Zeit findet man auch Tafeln 1 ), die deni Gebiet 
der Eigenempfindlichkeit photographischer Platten entsprechen. Mit 
groBer Annaherung kann die photograpliische Refraktion aus der opti- 
schen durch Multiplikation mit deni konstanten Faktor 1,0155 erhalten 
werden. Bei groBen Zenitdistanzen macht sich auch bereits innerhali) 
des visuellen Bereiches die verschiedene Ablenkung fiir Strahlen ver- 
schiedener Farbe bemerkbar. Das Bild eines Sterns wild zu einem 
Spektrum auseinandergezogen. Diese atmospharische Dispersion ist eine 
Erscheinung, die zu systematischcn Beobachtungsfehlern AnlaB geben 
kann. 

Leider ist bei astronomischen Beobachtiingen der Vcrlauf der physi¬ 
kalischen ZustandsgroBen mit der Hohe meist unbekaimt. Die den Ta- 
bellen entnommenen Refraktionswerte haben daher eine niehr statisti- 
sche Bedeutung und konnen ini einzelnen Fall recht erheblich von der 
Wahrheit abweichen. Dies macht sich hesonders imangenehm bei der 
Bestinunung fundamentaler Deklinationen geltend. Jedoeh auch bei 
Rektaszensionsbeohachtungen im Meridian hat man mehrfach eine so- 
genannte laterale Refraktion gefunden, flic anzcigt, daB die Strahlen- 
brechung nicht in einer Ebene erfolgt ist. Selbst die Besehriinkung auf' 
kleine Zenitdistanzen schlieBt anoniale Refraktionserseheinungen nieht 
vollig aus. 

§ 3, Parallaxe. 

Unter der Parallaxe versteht man in der Astronomic don Winkel, don 
die von zwei Standorten zu einem Objekt gehenden Verbindungslinion 
am Objekt einschlieBen. Dies ist der gleiche Winkel, um den sich die an 
den beideri Standorten gemessenen Richtungen zum Gestirn unter- 
scheiden. Die Parallaxe ist somit von doppelter Bedeutung. Sie gibt 
einerseits an, um welchen Betrag eine gemessene Richtung zu korri- 
gieren ist, wenn sie auf einen anderen Standpunkt bezogen werden soil. 

J ) A. Konig, Photographische Refraktionstafel. Astron. Nachr. 256, 81. 11)20. 
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Andererseits erlaubt sie, bei bekannter Grundlinie und Richtungs- 
messungen an ihren beiden Enden die Entfernung eines Objekts zu be- 
stimmen. Auf eine durch Ubereinkunft festgelegte Grundlinie bezogen, 
ist. die Parallaxe geradezu ein MaB fur die Entfernung geworden. 

Die parallaktischen Versehiebungen im Ort eines Gestirns, die bei Be- 
obachtungen von verschiedenen Punkten der Erdkugel auftreten, sind 
Jiur bei den Mitgliedern des Sonnensystems in Betraeht zu ziehen. Man 
pflegt alle gemessenen Richtungen auf den Erdmittelpunkt zu redu- 
zieren und bedient sich dazu der Formeln: 


]) a A - (tcq cos (p'Y sin t sec d 

Pj I >“ (no sin iy')" ; tg y - 


tg'/ 5 ' _ 

COS t 


( 2 ) 


A ist die Entfernung eines Gestirns in Einheiten der groBen Halbachse 
der Erdbahn. Die in Klammern stehenden Ausdriicke geben die Ko- 
ordinaten des Beobachtungsortes in der gleichcn Einheit und sind fiir 
alle Sternwarten in den Jahrbuchern zusammengestellt (jr -Sonnen- 
parallaxe, q Radiusvektor in Einheiten des A q uatorha, 1 bmessers der 
Erde, <p' ■- geozentrische Breitc). Die Logarithnien p U A und p (V d werden 
a Is parallaktisehe Faktoren meist von den Beobachtern angegeben. 

Die Parallaxe eines Gestirns, das im Horizon t des Beobachtungsortes 
steht, wire! Horizontalparallaxe und, wenn der Beobaehtungsort 
auf dein Aquator liegt, A(juatorialhorizontalparallaxe odor tiig- 
liehe Parallaxe oder Parallaxe sehleehthin genannt. In diesem Falle 
bilden die Richtungen vom Beobachter zmn Gestirn und zum Erdmittel¬ 
punkt einen rechten Winkel und die Basis der Parallaxe ist der Aquator- 
ha I bmesser r der Erde. Die tagliche Parallaxe dient als MaB der Ent ¬ 
fernung im Hon nensy stem. Die Parallaxe des der Erde naehsten Kor- 
pers, des Mondes 1 ), ist in seiner mittleren Entfernung 

.t ( 11422.52 

Fiir die Parallaxe der Sonne in ihrer mittleren Entfernung verwendet 
man mu*h internationalem Ubereinkommen den Wert 


der der Wahrheit ebon falls bis auf eine Hundertstel Bogensekunde nalie- 
kommen diirfte. Die mittlere Entfernung Erde Sonne, also die groBe 
Halbachse der Erdbahn, ist die astronomische Einheit der Lange (a). 
Sie steht mit der Sonnenparallaxe und dem Erdradius in der Beziehung 


') W. djb Sitter. On the most probable values of astronomical constants. Bull. 
Astron. Inst. Netherlands 4, 57. 1927. 
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Fur r = 6378,36 km erhiilt man fiir die astronomische Einheit den 
Wert a - 149 503500 km. 

Bei Entfernungsbestimrnungen von Fixsternen beobachtet man die 
parallaktischen Verschiebungen ihrer Orter, die im Laufe der jahrliehen 
Bewegung der Erde urn die Sonne auftreten. Man reduziert die gemesse- 
nen Parallaxen auf die grofie Halbachae der Erdbahn als Grundlinie und 
definiert als jahrliche Parallaxe den Winkel, unter dem die astro- 
nomische Einheit von einem Fixstern aus erscheint. Die parallaktischen 
Verschiebungen werden relativ zu Nachbarsternen gemessen, und die 
erniittelten relativen Parallaxen waxen nur dann absolute Parallaxen, 
wenn sich die Nachbarsterne in unendlich weiter Entfermmg befinden 
wiirden. Mit dieser Einsdhriinkung laftt sich die geinessene Parallaxe als 
MaB fiir die Entfernung eines Fixsterns ansehen. Die Parallaxe der mis 
zunachst stehenden Fixsterne Proxima und a Centauri betragt 0!'7N. 

Uni fiir die im Fixstern system auftretenden Entfernungen ein be- 
quemes MaB zu haben, hat man die Entfernung, die cincr Parallaxe 
von 1." entspricht, als Grundeinheit cingefuhrt und 1 Parsec oder 
1 Sternwcite genannt. Es ist. 

1 Parsec a/sin 1" 205204,8-a■■ 3,0837- JO 13 km. 

1000 Parsec (pc) werden als 1 Kiloparsec (kpc). 1000000 Parsec als 
.1 Mega parsec (mpe) bezeichnet. 

Haufig wire! als Einheit die Strccke definiert, die das Licht in einem 
Jahr durchlauft, und die ein Liehtjahr genannt wird. Man hat 

1 Liehtjahr 9,401 - l() J2 kni 0,1107 Parsec, 

1 Parsec 3,258 Lichtjahre. 

Die von der Erde als Toil <les Sonnensystems ausgefiihrte sakularc 
Bewegung veranlaflt c hen falls parallaktischo Versohielmngcn. Sie cr- 
reiehen ihr Maximum in 1)0 Abstand von dem Apex genannten 7iel- 
punkt der Bewegung <les Nonncnsystems. Bei einem Fixstern ii! xm- 
lagert sich die dem Stern cigene Kaumbewegung zu der parallaktischon 
Bewegung, olme dal3 man beide trennen konnte. Man kann jcdocli bei 
cincr Gruppc von Sternen, die dynamiscli niclit ziisaniinongchoron, 
annelnnen, cla(3 die besonderen Bcwcgungcn rcgcllos verteilt sind. I)er 
Mittdwert der Bewegungen ist dann (lurch die mittlerc Parallaxe der 
Sterne und ihren Abstand vom Apex bedingt. Die auf 00° Abstand void 
Apex bezogenc, (lurch die sakularc Bewegung der Sonne hervorgcnilene 
parallaktische Verschicbung einer Gruppc von Sternen nennt man ilirc 
sakuhire Parallaxe (tiJ. Sie ist gleicli der jahrliehen Parallaxe tx multipli- 
ziert in it einem Faktor, der angibt, wieviel ustrononiische Einheit en 
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bei der fortschreitenden Bewegung V 0 des Sonnensystems in einem Jahr 
zuruckgelegt werden. 

- V@ 1 Zahlder Sek. in 1 Jahr , v 

H 4,738 5 4,738 a in km * {6) 

Der Wert von Vq hiingt von der Wahl der Bezugssterne ab und schwankt 
bei normalen Sterngruppen zwischen 14 und 26 km/sec (siehe S. 29-30). 

§ 4. Bahnbewegungen im Sonnensystem und bei Doppelsternen. 

Nach dein von Newton angenommenen Oravitationsgesetz wirkt ein 
inaterieller Korper auf jeden anderen materiellen Korper mit einer 
Kraft, die in der Richtung der Verhindungslinie liegt und die proportio¬ 
nal dem Produkfc der Massen und umgekehrt proportional dem Qua¬ 
drat dew Abstanclcs der Korper ist. Da die auf einen Korper wirkende 
Kraft sieh andererseits durch das Produkt aus der Masse des Korpers 
und der ihm erteiltcn Bcschleunigung darstellcn lai3t, fiihrt die An- 
wendimg des Newtonschen (Jesetzes im Fall der Bewegungen zweier 
Korper auf drei Differentialgleiehungen zweiter Ordnung, die sieh voll- 
standig integrieron lassen. Die seelis Integrationskonstanten bezeicli- 
net man als die Bahnelctncnte. Einen Toil des Inhalts der Tn teg rale 
geben die sehon vor Newton dureh Kelt/hr empiriseli aufgefundencn 
drei Keplersehen ( Jesetzc winder. Sic lauten: 

1* Planetcn bewegen sieh in Ellipsen uni die in einem Brenn- 

punkt der Ellipse stehende Sonne. kk Allgemeiner nach Newton: 
Die Bahnlinie eines Korpers ist ein Kcgelseh nitt (Ellipse, Parallel 
oder Hyperbei). Ein Planet besohreibt cine Ellipse utti die Sonne 
als Brennpunkt. Sonne und Planet besehreiben Ellipsen uni ihren 
gcmcinHam.cn Kcliwerpunkt. 

2. ,,Dio Bewegung eines Planetcn erfolgt in einer Ebene mit. kon- 
sta n ter F liiehc? igesi*h w i nd igkeitP" 

3. „ Die dritten Potenzen der groBen Halhaclisen der Ellipsen ver- 
halten sieh wie die Quadrate der Umlaufszeiten der Planeten.“ 
Naeh Newton sind die Quadrate der Umlaufszeiten noch mit der 
Summe der Masson von Sonne und Planet zu multiplizieren. 

Die Bewegungen von Planeten und Kometen lassen sieh wegen der 
iiberwiegenden Masse der Sonne in erster Naherung nach den Formeln 
des Zweikorpcrproblenis bchandcln. Da das Drei- und Mehrkorper- 
problom sieh praktiscb nieht allgemein integrieron lalit., bcnicksiehtigt 
man bei der genauen Darstellung der .Beweguiigen den EinfluB der 
ubrigen Korper in der Form von Storungsgliedcrn. Sie werden ent- 
weder in bestimmten Zeitahsehnitten sehrittweisc vorsehreitend (lurch 
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numerische Integration berechnet, oder es wird eine allgemeine Reihen- 
entwicklung aufgestellt, deren einzelne Glieder die periodischen und 
sakularen StOrungen enthalten. Leider sind diese Reihen nur semi- 
konvergent. Eine Differenz zwischen den beobachteten Ortern der 
Planeten nnd den aus der Theorie folgenden kann daher zum Teil in 
den Vemachlassigungen der Theorie ihren Grund haben. Die von New¬ 
comb entwickelte Planetentheorie laBt Abweichungen dieser Art nicht 
erkennen, sie zeigt aber eine Verschiebung der Sonnennahe des Merkur 
(Perihelbewegung), sowie geringfiigigere Verlagerungen der Bahn- 
elemente anderer Planeten, die, falls sie nicht dnrch Beobachtungs- 
oder Zeitraessungsfehler hervorgernfen sind, entweder durch eine all¬ 
gemeine Drehung des Sonnensystems nm 7" im Jahrhundert 1 ) oder 
als relativistischer Effekt gedeutet werden konnen. 

Da die Bahnelemente eines Ktirpers zeitlich veranderlieh sind, miissen 
alle Angaben anf eine bestimmte Epoche, die Epoche der Oskulation, 
bezogen werden. Das zugrunde gelegte Koordinatensystem ist in der 
Regel das heliozentrische ekliptikale System eines beliebigen mittleren 
Aqiiinoktiums. Bei elliptischer Bewegung des Korpers dienen drei 
Bahnelemente zur Bestimniung der Lage der Ellipse im Ruum. Es sind 
dies 

1. i=Neigung der Bahnebene gegen die Ekliptik. 

2. SI -Winkel zwischen Widderpunkt und dem aufstoigenden Knoten 
der Bahn mit der Ekliptik, auch Liinge des Knotens genannt. 

3. Co - Winkel zw ischen dem aufsteigenden Knoten und dcm Pcrihel 
(Sonnennahe). ft-i-co-jr, ein in zwei Ebenen gezahltcr Winkel, 
wird Lange des Perihels genannt. 

Die Gestalt der Ellipse und die momentane Lage des Korpers in ihr 
werden durch die folgenden Elemente bestimmt: 

4. a-grolie Halbachse der Ellipse. Hierfiir wird moist die mitt lore 
tiigliche Bewegung angegeben //." -k/a s/a (k - Gravitationskonstante). 

5. e - sin cp. Exzentrizitat der Ellipse, rp -Exzentrizitatswirikel. 

6. M-mittlere Anomalie. Abstand vom Perihel eines auf einem Kmae 
mit gleich&rmiger Geseliwindigkeit laufenden Korpers, der einen 
Umlauf in der gleichen Zeit wie der Planet zuriieklogt. M i tt, L 
wird mittlere Liinge des KOrpers in der Bahn genannt. M 0 oder 
L 0 werden auf die Oskulationsepoehe l 1 ,, bezogen. 

.Bei Kometen mit parabolischer Bahn werden als Elemente angegehen: 
i, SI* a), q - Periheldistanz und T Perihelzeit. Die Exzentrizitat ist 
gleich 1. 

l )E. Andino, tJbor Koordinaten und Zeit. Enzykl. mathem. Wiss., Ikl. 6, II, I. 
Leipzig 1005. S. 14. 
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Die Beobachtungen visueller Doppelsterne liefern die Projek- 
tdon der wahren Bewegungen der Komponenten an die Sphare. Hieraus 
lassen sich folgende Bahnelemente ableiten: 

1. i i - Neigung der Bahnebene gegen die Tangentialebene an der 
Sphare. Die Neigung wire! positiv gezahlt, wenn der Begleiter des 
Hauptsterns sich ini Knoten vom Beobachter entfernt. Eine Ent- 
scheidung iiber das Vorzeichen von i ist nur durch spektroskopische 
Beobachtung moglich. 

2. St -= Positionswinkel desKnotens der Bahnebene mit der Himmels- 
ebene, gezahlt von Norden xiber Osten. Da aus niikrometrischen 
Beobachtungen nicht entschieden werden kann, in welchem Kno¬ 
ten sich eine Komponente von uns weg oder auf uns zu bewegt, 
wahlt man den Knoten immer kleiner als 180°. 

3. to Winkel zwischen Knoten und Periastron (ldeinstem Abstand 
der Komponenten), gezahlt in der Bahnebene in der Riehtung der 
Bewegung. 

4. a-groBe Halbaehse der wahren Balm in Bogensekundcn. 

o. e = Exzentrizitat. 

T=Zeit des Durohgangs (lurch das Periastron. 

7. P Peri ode eines Unilaufs in Jahrcn oder //," 3(>() /P, mittlcre 
jahrliehe Bewegung in Graden. 

(iroBc Halbaehse und Period© des Umlauts erschoinon bei Doppel¬ 
sternen als unabhangige Fleniente, solango die Masson der Komponen¬ 
ten unbekarmt sind. Bei bekannter Parallax© wil'd die mittlcre Ent- 
feriumg der Komponenten in astronomischen Einheiten 

A * njjc . (4) 

Aus dem dritteu Keplersohen Gesetz in seiner verbesserten Form cr- 
halt. man miter Vemachliissigung der Masse der Erdo: 

l >2 (m 1 »- m.>) 

■ A 3 “ m 

m i ljn< l ( ^ e Masson der beiden Komponenten, konnen gotroimt 
berechnet werden, wenn nicht die rclativen Bowegungoii, sondorn die 
Bewegungen uni den Schwerpunkt der Komponenten beobachtet 
worden sind. 

Aus den gomessonen Doppler-Versehiebungcn spoktroskopiseher 
Doppelsterne konnen nicht alio Element© abgeleitet werden. Die 
Lage des Knotens bleibt imbestimmt, und Neigung und groBo Halbaehse 
konnen nur in tunktionellem Zusanimenbang ermittelt werden, da die 
Gesehwindigkeit im Visionsradius dieselbe ist bei kleinen Bahndimen- 
smnen und groBer Neigung wie umgekehrt bei groBen Dimension©!! und 
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kleiner Neigung. Als Bahnelemente spektroskopischer Doppelsterne gibt 
man an: 

asini in km, o, e, T, P und v 0 = Radialgeschwindigkeit des Systems. 

1st im Spektrum nur die Verschiebung eines Liniensystems (zutn 
KSrper mit dem Index 1 gehOrig) meBbar, so gibt das dritte Keplersehe 
Gesetz die sogenannte Massenfunktion 

. (ajsini) 3 (m 2 sini) 3 

P 2 " (m, f- m 2 ) 2 ' 1 ' 

Wenn die Verschiebungen der zu beiden Komponenten gehorigen 
Linien beobachtet sind, kOnnen die Werte von n^sin^i mid m 2 sin 3 i 
erhalten werden. 

Aus den Beobachtungen des Lichtwechsels veranderlichor 
Sterne kflnnen Bahnelemente und Dimensionen der Koni])onenten ab- 
geleitet werden 1 ), wenn aus der Form der Lichtkurve auf die Bercehti- 
gung zu der Annahine geschlossen wircl, daB die Lichtsehwankungen 
durch totale oder teilweise Bedeclumg des Hauptkorpers durcli einen 
Begleiter hervorgerufen sind. Da die beiden Komponenten eines solchen 
Systems sich gewohnlieh in sehr geringem Abstand bcfinden, sind ilire 
CroBenverhaltnisse und Gestalt von bedoutendem EinttuU auf die 
Lichtkurve. Man gibt daher neben den rein photometrisehen Hlementon 
und den Bahnelementen 

i, (o , a, e, P und t 0 - Moment der Hauptbedeckung 
(P und t 0 in jul. Tagen) noeh die folgendcn auf die Figumi der Kom¬ 
ponenten beziiglichen Elemcnte: 

r x , r 2 Radien der beiden Komponenten oder 

k r,/r 2 Verhaltnis der Radien, 

f Exzentrizitat der Meridianellipsen, die bei gleiehcr Masse und 
Diehte fur beidc Komponenten gleich angenommen werden kann, 

z f a »in a i, effektive Elliptizitiit. 

Die grolie Aehse cllipsoidisoher Komponenten liegt in dor Riehtnng 
ihrer Verbindungslinie. Soweit der Licbtwechsel dureh die Hllipiizitat 
der Komponenten und ihre verschiedene Stellung zum Beobaehter ver- 
ursaebt wird, inuB er vor Ableitung der Bahnelemente beseitigt werden. 
Man erhillt die ,,rektilizierte“ Lichtkurve in GroBcnklassen aus 

m Ivkl - in- 1,25 log(l - zoos 2 #). (7) 

i) ist die wahrc Lange des sehwaeheren Sterns in seiner Balm, gezahlt von 
der untcren Konjunktion (t 0 ). 

J ) H.N. Riisskll, On the dotei ruination of the orbital elements of relipsing 
variable stars. Astrophys. Journ. 35, 313. 1912; H. N. Rukmkll and H. Mhaim.ky. 
Astrophys. Joum. 36, 239 und 404. 1912. 
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§ 5, Radialgeschwindigkeiten. Dopplersches Prinzip. 

Nach einem von Christian- Doppler 1842 angegebenen Prinzip ist 
die Anzahl der bei einem Beobachter in der Zeiteinheit eintreffenden 
Lichtwellen von der Bewegung des Beobachters gegeniiber der Licht- 
quelle abhangig. 1st v die Radialgeschwindigkeit, d. li. die Relativ- 
gesehwindigkeit Beobachter-Lichtquelle in der Richtung der Y r erbin- 
dungslinie, positiv gerechnet bei znnehmendem Abstand, und e die 
F ortpfiailzungsgeschwindigkei t des Lichts, so wird die Beziehung zwi- 
selien der Zahl der ausgesandten Schwingungcn v nncl der bcobachte- 
ten Schwingungen v ': y v 

( 8 ) 


1- 


Naeh der klasaischen Theorie gilt diese Forme! ohne Weiteres, wcnn 
die Schwingungsquelle ini Bezugssysteni ruht. Sie behalt ilire praktische 
Anwendbarkeit in jedem Fall, wenu v klein gegeniiber e ist. Da deni 
Medium der Lichtausbreitung nach den experiinentellen Versuehen kein 
besti in inter Bewegungszustand zugcschrieben werden kann, ist die Bc- 
reehnung der Radialgeschwindigkeit nach der relativistisehen Methode 
vorzuziehen. Fs crgibt sich auch hier die Dopplerformel, imr mub eine in 
der Schwingungsquelle (lurch die Bewegung hervorgerufenc Anderung 
der Hchwingungszahl beriicksichtigt werden. Man erhalt dann : 

r f 1 - v/c 

, . - (<)) 

r ri-vv’ 

Fiir die praktische Anwendung empfiehlt sich die Finfiihrung der 
Wellenlangcn A, A' an Stello der Kobwingungsznhlen. Naeh Definition ist 

rX r'A' c, (10) 

so dab man fiir die Wcf lenlangenanderung A'-A=VIA entsprechend den 
obigen Formoln erhalt: 


AX A 


‘(.-w,- o 


klassisdi. 


AX X 


(II) 


1 I'diitivistiMch. 


I -v 2 /c a 
1 -v/e 

Nolange v klein gegeniiber e ist, bekommt man die iihlidie und bislier 
ausnahmslos angewendete Funnel: 

(I A A*v/e. (12) 

.Die in den letzten Jahren an sebr entfernten Nebcin beobachtcten 
Jjinienversehiebungen sind bereils so grolJ, dab die aus dor einfaehen 
Forme I abgeleiteten Radialgeschwindigkeiten nicht inchr theoretisch ein- 
wandfrei sind. Man wiircle (labor bosser bei der Angabe des Verschie- 
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bungsfaktors AX/X stehenbleiben, wie dies sich auch bei Untersuchungen 
an Neuen Sternen eingebiirgert hat. Die Einheit des dort benutzten 
„displacement factor “ ist l&AXjX. Die Radialgesehwindigkeit selbst 
wird in km/sec angegeben. 

Eine positive Radialgesehwindigkeit ist gleichbedeutend mit einer 
Verschiebung der Wellenlangen nach Rot, ein negatives v ist mit einer 
Verschiebung zu kleineren Wellenlangen verbunden. Die Genauigkeit 
der Bestimmung hangt von der Scharfe der Linien im Spektrum und 
von der erreichbaren Dispersion ab. Bei Licht, das von einem begrenzten 
Teil der Oberflache der Sonne kommt, ist aus Messungen an den scharf- 
sten Linien ein mittlerer Fehler von ±0,01 km/sec abgeleitet worden. 
Bei Fixsternen ist die Genauigkeit einer Radialgeschwindigkeitsbestim- 
mung nicht grOBer als 0,5 km/sec. Da es sich bei Fixsternen immer um 
das integrierte Licht der gesamten Oberflache handelt, treten sehr 
haufig Linienverbreiterungen infolge von KonvektionsstrOmungen und 
Rotationseffekten hinzu. 

tjber die mit der Verschiebung der Linien verbundene Anderung der 
Intensitiitsverteilung im kontinuierlichen Spektrum siehe Kap. V, § 2. 

§ 6. Eigen- und Raumbewegungen der Fixsterne. 

Die Beobachtungen liefern (lurch Bestimmung des Doppler-Effektcs die 
Bewegung eines Gestirns im Visionsradius und durch mikrometrische 
Messungen die Bewegung des Gestirns in einer senkreeht zum Visions¬ 
radius stehenden Ebene, der Tangentialebene an der Sphare. Man be- 
zeichnet im Sprachgebraueh nur die letztere als Eigenbewegung und be- 
reehnet aus Eigenbewegung und Radialgesehwindigkeit die Rauin- 
bewegung eines Sterns, zunachst bezogen auf eine im Koordinaten- 
anfangspunkt ruhende Sonne. 

Die Eigenbewegung eines Sterns erhalt man aus der Differenz seiner 
Positionen zu Epoohen, die moglichst weit auseinander liegen. Es er- 
geben sich so direkt die spharisehen Komponenten der Eigenbewegung 
in Rektaszension (/i u ) und Deklination Die Eigenbewegung (//) in 
dem grOBten Krais, der durch die Richtung der Eigenbewegung definiert 
ist und dessen Positionswinkel von Norden uber Osten gezahlt sei, 
steht mit // (< und /r {) in der Beziehung: 

// siny; «/./ a cosfl; /.ecos^; (13) 

//, fi a cos5 und //., y werden als jahrliche Eigenbewegungen in Bogensekun- 
den, //, tt meist in Zeitsekunden angegeben. Um die Eigenbewegung im 
grttBten Kreis in linearem MaB und in der gleichen Einheit wie die 
Radialgesehwindigkeit ausdriicken zu konnen, ist die Kenntnis der 



II. Kap. § (5. Eigen- imd Raumbowegungen der Fixsterne. 


29 


Parallaxe des Sterns notwendig. Man erhalt dann in km/sec oder die 
sogenannte Tangentialgeschwindigkeit T 1 ). 

T ~ 4,738 • ,U . (14) 

71 

Es folgt dann die Raumgeschwindigkeit V in der Richtung der Be- 
we § un S V - i ; T^: (15) 

Die Eigenbewegungen der Fixsterne sind in der Regel vsehr klein. Die 
groBte Eigenbewegung mit t a = 10.25 hat Barnards Pfeilstern. Nur 
etwa 250 Sterne mit Eigenbewegungen grftBer als 1" sind bekannt. Die 
Sterne mit den grOBtenEigenbewegungen sind verhaltnismaBig schwache, 
aber nahestehende Sterne. Es ist auch im allgemeinen die Beziehung 
zwischen Eigenbewegung und Entfernung besser ausgepragt als die Be¬ 
ziehung zwischen Helligkeit und Entfernung. 

Die beobachteten Eigenbewegungen geben keinen direkten Anhalts- 
punkt fur eine Abweichung der Bewegung von eincr Geraden. Damit ist 
natlirlich nicht gesagt, daB die Werte von T und v von sakularen Ver- 
anderungen frei waren. Solche sind vielmehr auch bei geradlinigor Be¬ 
wegung an den naehsten und am schnellsten bewegten Sternen zu cr- 
warten. Die sakularen Veranderungen sind jedoch so gering, daB sie 
bisher nur an Barnards Stern 2 ), 01 Oygni und Groombridge 1830 a ) 
nachgewiesen werden konnten. 

Es war bisher angenommen worden, daB T und v auf eine im Be- 
zugssystem ruhende Sonne Ijozogen sind. Die so bestimmten Raum- 
bewegungen sind nun im Mittel nicht Null, sondern zeigen ausgesproche- 
nen systematisehen Gharaktcr. Es laBt sich dies als eine Bewegung der 
Sonne im Raum deuten, wobei unter Raum das Bezugssystem ver- 
standen sein soil, in dem das Mittel der jeweils untersuchten Bewegungen 
der Sterne Null wird. Der Punkt an der Sphare, zu dem hin die Bewegung 
der Sonne in bezug auf eine Gruppe von Sternen geriehtet ist, heiBt der 
Apex, der entgegengesetzte Punkt der Antapex. Als Mittelwert fur Vq, 
Bektaszension (A) und Deklination (D) des Apex der Sonnenbewegung 
in bezug auf die Gesamtheit der Sterne heller als 0. GrOBc kann man 

annehnven: y 0 » 19,0 km/acc. A 1K"0”\ D--I-2K". 

1 ) Die Bedeutung des Faktors siehe aus Formel 3, S. 23. 

2 ) P. VAN DE Kami*, The secular acceleration in the proper motion of Barnards 
star. Astron. Journ. 44, 74. 1935. 

3 ) H. Werner, Dio Bestimmung des quadratischen Zoitgliedes dor Eigen¬ 
bewegung des Schnellaufers Grooinbridge 1830. Vierteljahrssc.hr. d. Astron. ties. 
68, 309. 1933. 
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Doch sind besonders V@ und D je nach der Auswahl der Sterne groBen 
Schwankungen unterworfen. 

Nachdem die Bewegung der Sonne in einem statistisch definierten 
Bezugssystem bekannt ist, lassen sieh die Raumbewegungen der Fix- 
sterne in zwei Anteile zerlegen. Ein Teil - motus parallacticus genannt - 
rtihrt von der Bewegung der Sonne in dem gewahlten Bezugssyatem her, 
der andere Teil - motus peculiaris oder Pekuliarbewegung - ist die deni 
Stern selbst eigentiimliche Bewegung, bezogen auf ein Koordinaten- 
system, in dem auch die Sonne bewegt ist. Bei der Ableitung siikularer 
Parallaxen und fur gewisse statistische Untersuchungen benfttigt man 
die Werte der Pekuliarbewegungen. Man fiihrt zu diesem Zweck die 
Komponenten der Eigenbewegung in einem Koordinatensystem ein, 
das nach der Richtung der Sonnenbewegung orientiert ist. Nach Kap- 
teyn wird mit v (in Bogensekunden) die Komponente in der Richtung 
nach dem Apex, mit r die zu ihr senkreclite Komponente an der Tan- 
gentialebene bczeichnet. Wenn der Positionswinkel der Richtung vom 
Stern zum Apex % genannt wird, erhiilt man r und r aus //, ?/> und / nach 
den (ileichungen . . . , x /w .v 

n [i cos(x~vO; T //«m (%—vO- ( 1( >) 


Die Komponenten der Pekuliarbewegung r\ r\ also die Bewegungen 
nach Abzug des Anteils der Sonnenbewegung, werden, wenn X der Ab- 
stand des Sterns vom Apex ist. 


v 


jrVQsinX 

4,738 


(17) 


T « T 


Die Komponente t wird nach Definition von der Bewegung der Sonne 
iiberhaupt nicht beeinflulit, u dagegen muB um den vollen Betrag der 
Sonnenbewegung korrigiert werden. Die parallaktischen Bewegungen sind 
am grOBten in 90° Abstand vom Apex. Umgekehrt ist der KiiiHuU der 
Sonnenbewegung auf die Radialgeschwindigkcit am groBten in <ler 
Richtung zum Apex und Antapex. Man hat 1 ) 2 ) 

v' * v -i-V 0 cos X. (18) 


§ 7. Systematische Bewegungen im Fixslernsystem. 

Die Pekuliarbewegungen der Fixsterne sind keineswegs regellos ver- 
teilt. Die von der Sonnenbewegung befreiten Eigenbewegungen zeigen 

’) J. A. Peakck and S. N. Hill, Solar Motion Graph. Publ. Dorn. Astrophys. 
Obs. Victoria 6, Nr. 4. 1932, gibt V 0 cos X fiir A- 271°, +28 ', V 0 « 20,0 kin/scc. 

2 ) A. F. Dufton, The graphical computation of the radial component of the 
solar motion. Monthly Not. Roy. Astron. Soe. 92, 688. 1932. 
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zwei Vorzugsrichtungen, die diametral gegeniiberliegen. Diese so- 
genannten Vertices der Sternbewegung liegen nahe der Ebene der Milch- 
straBe bei 6 h 15 m , 13° und 18 h 15 m , -13°. Man hat diese GesetzmaBig- 

keit in der Verteilung der Eigenbewegungen durch eine Hypothese er- 
klaren wollen, nach der sich zwei SternstrOme mit entgegengesetzter 
Bewegungsrichtung durchdringen. Die Verteilung der Radialgeschwin- 
digkeiten zeigt nun aber eine weitere Vorzugsrichtung, die senkrecht 
auf der Verbindungslinie der Vertices steht und die um so mehr hervor- 
tritt, je groBer die mittleren Radialgeschwindigkeiten der untersuchten 
Sterne sind. Am besten scheint sich die beobachtete Verteilung von 
Eigenbewegungen und Radialgeschwindigkeiten durch die Annahme 
einer Rotation des MilchstraBensystems 1 ) 2 ) erklaren zu lassen, wobei 
der Sonne eine vom Zentrum der Rotation erhebliche Entfernung zuge- 
teilt werden muB. Die Formeln fur die Bewegungen kreisfermig rotie- 
render Sterne werden in v' und 

v' -r Asin2(l-l 0 )cos 2 b 

/i' - Acos2(l-l 0 )cosb + Bcosb. v 

A und B sind Konstanten, die von der Verteilung der Masse und von 
der Rotationsgeschwindigkeit des MilchstraBensystems abhangen. I und 
b sind galaktische Koordinaten, r ist der Abstand der Sterne von der 
Sonne. Die beobachteten Radialgeschwindigkeiten zeigcn einen Gang 
mit der galaktischcn Lange von der Form 3 ) 

v' = asin2(l-325°), (20) 

so daB man fiir die Konstante 1 () als Naherungswert 325“ betraehten 
kann. 

Der Mittelwert aller von der Sonnenbewegung befroiten Radial¬ 
geschwindigkeiten braueht nicht unbedingt Null zu sein. Dann namlioh 
nicht, wenn die Radialgeschwindigkeiten in ihrer C-csamtheit eine Ent- 
fernungsanderung von dem Koordinatenanfangspunkt zeigen warden. 
Lin derartiger Effekt ist an einigen Sterngruppen, namentlioh an den 
helleren B-Sternen, in positivem Sinne, entsprechend cinor Expansion 
des Systems, beobachtet worden. Dieser sogenannte K-Effekt kann je- 

*) B. Lindhlad, Arkiv f. Mat. Astr. oeh Kys. 19A, Nr. 21, 27 und 35. 1025 1925; 
2IA, Nr. 3 und 15. 1928 1929; 23A, Nr. 18. 1933; Astron. Nac.hr. 236, 181. 1929; 
Monthly Not, Roy. Astron. Soe. 90, 503- 1930; ferner Upsala Meddclando und 
Stockholm Ohs. Moddolandc. 

2 ) J. H. Oort, Bull. Astron. Inst. Netherlands 3, Nr. 120, 1927; 4, Nr. 132, 133. 
1927; 4, Nr. 159. 1928. 

3 ) E. von der Pahlen und E. Freundlich, Publ. Astroph. Obs. Potsdam 
Nr. 86. 1928. 
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doch mOglicherweise einem erhOhten Gravitationspotential an der Ober- 
flache des Sterns und der damit verbundenen Rotverschiebung der 
Linien nach der Relativitatstheorie zuzuschreiben sein. 

Zusammenfassend kann man sagen, erst die von der Sonnenbewegung, 
dem Rotationseffekt und dem K-Effekt befreiten Bewegungen der Sterne 
sollen den Mittelwert Null aufweisen. Ob sich aus Theorie und Be- 
obachtungen ein Inertialsystem finden laRt, das diese Bedingungen in 
aller Strenge erfullt, ist zweifelhaft. 


Dutttes Kafitel. 

Die Strahlung der Gestirne. 

§ 1. Der Einflufi des Strahlungsweges. Extinktion. 

Die Strahlung der Gestirne ist im wesentliehen reine Temperatur- 
strahlung, bei der die spektrale Intensitatsverteilung der einittierten 
Lichtquanten von der Temperatur der strahlenden Gase abhiingt. Von 
der Sonne ausgehende Strahlung korpuskularer Natur (Elcktronen) 
lalit sich nur indirekt durch ihre Einwirkung auf das erdmagnetisehe 
Feld und die Nordlichterscheinungen nachweisen. Sie soli hier eb^nso 
wie die Hohenstrahlung unberlicksichtigt bleiben. 

Von ihrem Ursprung bis zur Beobaehtung hat die Strahlung der Ge¬ 
stirne einen Weg zu durchlaufen, auf dem sie mannigfachen Veranderun- 
gen unterworfen wird. Sieht man von den Vorgangen im Stern sclbst ab 
und betrachtet die in den Raum austretende Strahlung als den (Jegen- 
stand der Untersuchung, so sind die Veranderungen zu ermitteln. die 
das Licht im Weltenraum, in der Atmosphare der Erde und im Be- 
obachtungsinstrument erfahrt. 

Innerhalb unseres Sternsystems liegen unregelmafiig zcrstreut belle 
und dunkle Nebel 1 ). Bei dem Durchgang dureh derartige Nebel wird 
ein Teil des Sternlichts absorbiert, und die Folge ist eine Abnahme der 
scheinbaren Helligkeit und damit eine Abnahme der Zahl der Sterne 
gleicher Helligkeit verglichen mit der Sternzahl in einer ungesehwaeh- 
ten Umgebung. Neben diesen lokal bedingten Lichtschwachungen ist nach 
den Untersuchungen von Thumpler 2 ) u. a. in der galaktischen Ebene 
eine Zone von einigen hundert Parsec Dicke vorhanden, innerhalb 
der das Licht ziemlich kontinuierlich geschwacht wird. Trumpler gibt 

F. Becker, Xjbov intorstollarc Masson im Weltraum. Erg. oxakt. Naturwiss. 
9 , 1 . 1930. 

2 ) R. J. Trumpler, Preliminary results on the distances, dimensions and space 
distribution of open star clusters. Lick Obs. Bull. 14 , 154. 1930. 
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eine Absorption von 0 1 1 1 67 im photographischen und im visuellen 

Gebiet auf 1000 Parsec an, also eine selektiv wirkende Absorption, die 
mit einer Rotung ferner Objekte verbunden ist. AuBerhalb der Milch- 
straBe muB der Raum dagegen praktisch vollkommen durchlassig sein. 
Jedenfalls geht dies aus Shapleys 1 ) Vergleich der scheinbaren Durch - 
messer und der Helligkeiten extragalaktischer Nebel hervor. 

In der Atmosphare der Erde wird die Strahlung teils selektiv absor- 
biert, teils an kleinen Triibungspartikelchen gebeugt und reflektiert. 
Man faBt den GesamteinfluB der Atmosphare auf die Strahlung unter 



Abb. 1. Durehlassigkeit dor Atmosphare- fiir Strahlung im Zenit don Mount Wilson- 
Observatory (schraffierter Toil). Durehlassigkeit durch Was^rdampf 0,082 cm 
Niedersehlagsmenge ontsprocbond, Mikroskopdockglas von 0,165 nun, Huorit von 
4 mm und Steinsalz von 2 mm Dicko. (Nach E. Pettit and 8. Ik Nicholson, 
Astrophys. Journ. 71 , 104. 1930.) 


dem Namen Extinktion zusammen. Durch Beobachtung laBt sich der 
Unterschied der Extinktion fur verschiedene Weglangen oder ver- 
schiedene Zenitdistanzen featstellen. IJm aber von der Wegliinge 1 im Zenit 
auf die Wegliinge 0 oder die Grhfie der Strahlung beim Eintritt in die 
Atmosphare iiberzugehen, ist eine Extrapolation auf Grund einer Theorie 
der Extinktion erforderlich. (Vgl. hierzu Beitrag StrOmgren, S. B04ff.). 

Das Verhaltnis p zwischen der im Zenit beobacliteten Intensitat I 0 und 
der Intensitat I der in die Atmosphare eintretenden Strahlung nennt man 
den Transmissionskoeffizienten der Atmosphare. 

P-Io/I 0) 

ij H. Shaplby, The Coma-Virgo Galaxies. I. On the transparency of inter- 
galactic space. Bull. Harvard Coll. Obs. 864 , 1- 1929. 

HancVb. d. Experimentalphysik, Bd. XXVI. 


3a 
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Der Txansmissionskoeffizient andert sich mit der Wellenlange. Das be- 
obachtete Licht ist nicht nur quantitativ, sondern auch qualitativ von 
dem e infall enden Licht verschieden. 

Der Verlauf des Transmissionskoeffizienten ist fur die Atmosphare 
im Zenit des Mount Wilson aus dem schraffierten Teil der Abb. 1 
zu ersehen. Unterhalb von 0,293^ ist die Atmosphare infolge des 
Einflusses von Ozonbanden selbst fur Sonnenlicht fast vOllig undurch- 
lassig (Nur zwischen 0,20 und 0,22 n konnte mit einem Photonenzahler 
auf dem Jungfraujoch Sonnenstrahlung nachgewiesen werden 1 ).) Zwi- 
schen 3/t und &/i macht sich die Wasserdampfabsorption geltend. An 
diese schliefit sich von 8 bis 14^ ein Gebiet guter Durchlassigkeit, das 
besonders fur die Bestimmung der Warmestrahlung von Mond und 
Planeten von Bedeutung ist. 

Der Einflufi des wechselnden Wasserdampfgehaltes der Atmosphare 
auf die Extinktion ist recht betrachtlich. Die experimentell gewonnenen 
Daten uber die Wasserdampfabsorption verlangen bei ihrer Anwendung 
auf die Atmosphare im Zenit des Mount Wilson eine Extrapolation liber 
900 % 2 ), so daB die Schwierigkeit einer Bestimmung des Absolutwcrtes der 
Extinktion, namentlich fur die langeren Wellenlangen, in die Augcn fiillt. 

Wesentlicli giinstiger liegen die BestimmungsmOglichkeiten fiir die 
Veranderungen, die das Licht in den Beobachtungsinstrumentcn cr- 
leidet. Hier laBt sich fast immer ein Weg finden, um die selektive Ab¬ 
sorption durch AnschluB an einen schwarzen KOrper zu ermitteln. In 
alien Fallen, wo es sich nicht nur um relative AnschluBmessungen 
handelt, ist dies unbedingt notwendig. Den Gesamtbetrag der Licht- 
schwachung durch Absorption (Glas der Objektive) und Reflexion 
(Linsen- und Spiegelflachen) wird man mehr aus technischcn Griinden 
kennenlernen wollen. Bei bolometrischen Messungen kann man Medien 
mit bekannter Absorption in den Strahlengang einschalten, Tim einen 
bestimmten Spektralbereich abzusondern. Die Durchlassigkeitskurven 
fur Glas, Fluorit, Steinsalz und eine Wasserschicht sind cbcnfalls in 
Abb. 1 zu ersehen. 

§ 2. Definition der Grofienklassen und Helligkeiten. 

In der Astronomie werden die Helligkeiten aus physiologischcn 
Griinden meist in einer Skala gegeben, die nach Intensitatsverhaltnisson 
und nicht nach Intensitaten fortschreitet. Das Intensitatsverhiiltnis, 

i) Edciab Meyer, M. Schetn and B. Stolx, Light of vory short wave lenglit in 
the solar spoctrum. Naturo 134, 535. 1934. 

a ) E. Pettit and S. B. Nicholson, Lunar radiation and temperatures. Astrophys. 
Journ. 71, 104. 1930. 
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das einer Anderung der Helligkeit ura eine GrOBenklasse entspricht, ist 
1:2,512 . . . oder genauer: 

I x /I 2 - (2,512. . ; logli/Ig - 0,4 (m.2~m^). (2) 

m 1 und m 2 sind die GroBen, I a und I 2 die zugehOrigen Intensitaten 
zweier Sterne. Der numlog 0,4 « 2,512... ist nach einem Vorschlag von 
Pogson als Konstante fur die Definition einer absoluten GrftBenskala 
gewahlt worden. Die so erhaltene Skala schlieBt sich eng an die seit 
alters her libliche Zahlweise an, bei der die hellsten Sterne als 1. GrOBe, 
die schwachsten mit dem freien Auge erkennbaren Sterne als 6. bis 
7. GrOBe bezeichnet wurden. Der Nullpunkt der absoluten Skala ist 
so gewahlt worden, dafi die GrOBe 1^0 etwa dem Mittel der Sterne 
1. GrOBe nach den alten Schatzungen entspricht. Da einzelne Sterne heller 
als dies Mittel sind, kommen in der neuen Skala auch GrOBen zwischen 
1 und 0 und dariiber hinaus auch negative Werte vor. Die visuellen 
GroBen der hellsten Sterne sind nach der Revised Harvard Photo- 
metrie 1 ): 

a Canis majoris -l^S 
a Argus -0,86 

a Centauri + 0,06 (2 Komponenten + 0 T f33 und + 1 ! "70) 

aLyrae 0,14 

a Aurigae 0,21 

a Bootis 0,24 

Die beobachteten Helligkeiten der Gestirne bezeichnet man als 
scheinbare Helligkeiten (m), da sie auBer von der Leuchtkraft auch 
von der Entfernung der Objekte abhangig sind. Absolute Hellig¬ 
keiten (M) erhalt man bei Kenntnis der Entfernung (oder Parallaxe tx) 
durch Reduktion auf eine Einheitsentfernung (tz 0 ), die nach internatio- 
nalem Ubereinkommen zu 10 Parsec angenommen wird. Nimmt die In¬ 
tensity mit dem Quadrat der Entfernung ab, so hat man 

log tz 2 \ti\ = 0,4 (M-m) (3) 

oder fur jt 0 = 0'1 = 10 Parsec 

M = m + 5 + 5 log n . (4) 

Die Differenz m-M wird Entfernungsmodulus oder Modulus schlecht- 
hin genannt. Die letztere Bezeichnung ist anzuwenden, wenn der Wert 
von M bei unbekannter Parallaxe aus physischen Sterneigenschaften 
(Spektrum, Periode der Veranderlichkeit usw.) bestimmt worden ist. 

x ) Ann. Harvard Coll. Obs. 50 und 54. 1908. 

3* 
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Die visuelle scheinbare Helligkeit der Sonne betragt nach den besten 
Messungen -26 1 ! 1 72 1 ). Auf die Einheitsentfernung umgerechnet, wird die 
absolute Helligkeit der Sonne + 4^85. 

Die Intensitatsmessungen an Gestirnen beziehen sich auf einen mehr 
oder weniger groBen Spektralbereich des Lichtes. Alle Angaben fiber 
die Helligkeit bedtirfen daher eines erganzenden Zusatzes iiber den 
Spektralbereich, in dem die Messung ausgefuhrt worden ist. Bei ge- 
nauen absoluten Untersuchungen muB die Empfindlichkeitsfunktion des 
Aufnahmeapparates angegeben werden. 

Die visuelle GrfiBe (m v ) ist die Helligkeit, wie sie von einein nor- 
malen menschlichen Auge gemessen wird. Das Maximum der Empfind- 
lichkeit liegt beim Auge fur schwache Helligkeiten bei 0,51 // im Blau- 
grfinen, fur groBe Helligkeiten aber bei 0,55// (siehe Kap. VIII, § 4). Von 
einer allgemein giiltigen einwandfreien Pestlegung der Empfindlichkeits¬ 
funktion kann daher keine Rede sein. Messungen versehiedener Bc- 
obachter miissen, wenn sie miteinander verglichen werden sollen, auf ein 
einheitliches System reduziert werden, und es muB dabei die differentielle 
Farbengleichung und eine Helligkeitsgleiehung beriicksichtigt werden. 

Die photographische GrOBe (m |W ) bezieht sich auf den Spektral¬ 
bereich, in dem gewohnliche Flatten empfindlich Bind, also et.wa von 
0,35-0,5//. Bei Verwendung von Refraktoren wird im Glase der Optik 
der grOBte Teil der Strahlung unter 0,4// absorbiert. Um dem EinfluB 
der selektiven Glasabsorption zu entgehen, hat man das Helligkeits- 
system, das bei Bcobachtungen an cinem Reflektor gewonnen wird, als 
das Normalsystem photographiseher GroBen gcwahlt. Fur eine Reihe 
von Sternen 2.-20. GroBe und verschiedcnor Farbo hat man am Nordpol 
des Himmels die photographischen GrttBcn mit aller Sorgfalt hestimmt, 
und man verwendet nunmehr diese Polsequenz 2 ) zur Hichung aller 
iibrigen SterngrOBen. Dureh die Polsequenz sind Nullpunkt und Spek¬ 
tralbereich der photographischcn GrfiBen festgelegt. Wegon der Ver- 
schiedenheit des Empfindliehkeitsbereiches der Empfangsapparaturen 
(Optik i- Platte) ist bei dem AnschluB an die Polsequenz eine Farben- 
gleichung zu bestimmen. Diese hangt infolge des Purkinje-EfTekt.es 
])hotographischer Flatten von der Belichtungszeit ab. 

Die ])hotovisuelle GrOBe (m I)V ) verdankt ihre Entstehung dem He- 
streben, photographisch in dem glcichen Spektralbereich Helligkeiten 

H. N. Russell, Stellar magnitudes of sun, moon and planets. Astmphys. 
Joum. 43, 105. 191(5. 

a ) Trans. Intern. Astron. Union 1, 71. 1922. Karton der Polsequenz Harvard 
t'irc. 170, 1912; Mitt. Hamburger Sternw. Bergedorf 5, Nr. 21. 1925. Verbesse- 
rung(>n Astrophys. Joum. 78, 149. 1933. 
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messen zu konnen, fur den das menschliche Auge empfindlich ist. Tech- 
nisch ist dies durch Verwendung orthochromatischer Platten und Ab- 
schirmung des blauen Lichtes durch ein Gelbfilter moglich. Jedoch sind 
sowohl die Empfindlichkeitsfunktionen des Auges und der Platte + Optik, 
wie auch die verschiedener Platten und Instrumente immer nur nahe- 
rungsweise gleichzusetzen. Man bezieht daher auch die photovisuellen 
GroBen auf ein Normalsystem. Als solches dienen die photovisuellen 
GrftBen der Polsequenz 1 ). Der Nullpunkt der photographischen und 
photovisuellen Skala ist dadurch bestimmt, daB Sterne vom Spektral- 
typ AO und einer scheinbaren Helligkeit zwischen 5 r , n 5 und 6T5 in diesen 
beiden Skalen die gleiche GrOfie erhalten wie in der visuellen Skala. 

Wenn die Empfindlichkeitsfunktion der Empfangsapparatur beson- 
ders angegeben wird, ist es natiirlich ebensogut moglich, photogra- 
phische GroBen zu bestimmen, die die Intensitat eines anderen Spektral- 
gebietes wiedergeben. So hat man in letzter Zeit panchromatische und 
infraroteinpfindliehe Platten mit Erfolg fiir Helligkeitsinessungen vcr- 
wendet 2 ) 3 ). 

Unter den physikalischen MeBapparaten fur Strahlungsmessungen 
haben in der Astronomie ferner die lichtelektrische Zelle, die Selenzelle, 
das Thermoelement, das Radiometer und das Bolometer Anwendung ge- 
funden. Lichtelektrische Zellen und Selenzelle haben je nach ihrer Kon- 
struktion versehiedene Empfindlichkeitsbereiche, auf die sich die mit 
ihnen bestimmten Helligkeiten beziehen. Die drei zuletzt genannten 
Apparate messen jedoch die gesamte Strahlung oder dock zum mindesten 
sehr nahe die Gesamtstrahlung, soweit mimlich nieht die beruBte Kmp- 
fangsflache selektiv absorbiert. 

Man nennt die mit demThermoelement bestimmten Helligkeiten rad i o - 
metrisehe GroBen 4 ). Sie werden nach der Definition von Pettit und 
Nicholson auf die Strahlung bezogen, die von einem Gestirn durch die 
Atmosphare im Zenit des Mount Wilson nach zweimaliger Reflexion an 
frisch versilberten Spiegeln und Durchgang durch ein Steinsalzfenster 
auf ein Thermoelement auffallt. Nur dieser Toil dor Gesamtstrahlung 
des Sterns wird als radiometrisehc GrOBe bezeichnct. Die wirkliehe, 
nieht bcobachtbare, sondern nur berechenbare (Jesamtstrahlung eines 


*) Sitdio Amn. 2, S. 36. 

2 ) C. J. An UK a, A study of ultraviolet, blue and yellow magnitudes in tin' galactic 
cluster h Persei. Pull. Harvard Coll. Ohs. Nr. 882, 1. 11)31. 

3 ) E. S. King and R. L. Inoalls, Red magnitudes of bright stars. Ann. Harvard 
Coll. Obs. 85, Nr. 11. 1930. 

4 ) E. Pettit and S. B. Nicholson, Stellar radiation measurements. Astrophys. 
Journ. 68, 282. 1928. 
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Stems wird bolometrische GrftBe 1 ) genannt. Die bolometrische GrOBe 
hat also ebensowenig mit dem Bolometer, wie die radiometrische GrOBe 
mit dem Radiometer zu tun. Bolometer und Radiometer sind fur In- 
tensitatsbestimmungen an Stemen, abgesehen von einem wenig er- 
folgreichen Versuch von E. E. Nichols, nur in spektral zerlegtem Licht 
verwandt worden, so daB eine besondere Bezeichnung fur die mit ihnen 
bestimmten GrOflen nicht notwendig wurde. 

§ 3. Far ben und Farbenaquivalente. 

Direkte Schatzungen von Sternfarben sind zahlreichen Fehler- 
quellen physiologischer und instrumenteller Art ausgesetzt. Sie haben 
daher, seit mit Hilfe der Photographie genauere und objektive Metho- 
den entstanden sind, sehr an Bedeutung verloren. Soweit noch in Einzel- 
fallen Sternfarben angegeben werden, bedient man sich der dezimalen 
OsthofFschen Skala 2 ). In ihr bedeuten: 

0 C W WeiB 5 C DG Dunkelgelb, tief gesattigt. 

1 GW GelblichweiB 6 RG Rotlichgelb 

2 WGWeiBgelb (zu gleichen Teilen) 7 O Orange (Gelb und Rot zu 

3 HG Hellgelb (blasses Gelb) 8 GR Gelblichrot [gleich. Teilen) 

4 G Gelb 9 R Rot. 

Earben sind ein subjektives MaB fur die Energieverteilung im Spek- 
trum. Da die Energieverteilung in Sternspektren weitgehend durch die 
Strahlung des schwarzen KOrpers einer bestimmten Tempcratur be- 
schrieben werden kann, sind Temperatur und Farbe in gewisser Be- 
ziehung aquivalent. Wenn man von Farbaquivalenten oder Tempcratur- 
aquivalenten spricht, meint man damit GrOBen, die fur die Encrgie- 
verteilung an gewissen Stellen des Spektrums charakteristiseh sind. 
Hierzu gehOren zunachst alle Angaben, die als Differenzen der Intensi- 
taten zweier Spektralberciche definiert sind. 

Der Farbenindex (FarbentOnung) ist urspriinglich definiert als die 
Differenz photographisehe minus visuelle Helligkeit. 

F.I.=m pg -m v . (5) 

Nach der iiberwiegenden Art der Bestimmung hat man unter Farben¬ 
index jetzt meist den photographischen Farbenindex, photo- 
graphische minus photo visuelle Helligkeit zu verstehen. 

_ = m pg““ m pv • (0) 

1 ) A. S. Eddington, Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 77, 605. 1917; 84, 308. 
1924; Z. f. Physik 7, 374. 1921. 

2 ) H. Osthoff, Die Earben der Fixsterne. Publ. Specola Vaticana 2. Serie, Nr. 8. 
1916. 
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DefinitionsgemaB soli der Farbenindex Null sein fur Sterne vom 
Spektraltyp AO und einer Helligkeit zwischen 5^5 und 6™5. 

Lichtelektrische Farbenindices 1 ) kOnnen durch Kombination 
von Messungen an einer Zelle mit verschiedenen Filtern oder an Zellen 
mit verschiedener spektraler Empfindlichkeit gewonnen werden. DieMeB- 
bereiche miissen in jedem einzelnen Fall© besonders angegeben werden. 

Der Warmeindex 2 ) ist die Differenz visuelle GrOBe minus radio- 
metrische GrOBe. Er vergleicht den mit der Thermozelle meBbaren Teil 
der Gesamtstrahlung mit der visuellen Strahlungsintensitat. Fiir Tempe- 
raturen iiber 10000° andert sich der Warmeindex wie auch jedes andere 
Temperaturaquivalent kaum mehr, da das Maximum der Strahlung 
dann in der den von Atmosphare absorbierten Spektralbereich unter 
0,29 [jl wandert. 

Die Wasserzellenabsorption 2 ) ist definiert als derjenige Bruch- 
teil der mit einer Thermozelle gemessenen Strahlung (0,3-14/z), der von 
einer Wasserzelle absorbiert wird (1,4-14^). Bei tiefen Temperaturen 
wird das Maximum der Strahlung nach Infrarot verschoben und die 
Wasserzellenabsorption erreicht ihre grbBten Werte. 

Ein weiteres Farbaquivalent ist die Wellenlange der Strahlung, die 
auf den Empfangsapparat die grOBte Wirkung ausiibt. Man bezeichnet 
sie als effektive Wellenlange 3 ) 4 ) und bestimmt sic photographisch 
durch den Abstand der Beugungsbilder, die von einem Objektivgitter 
hervorgerufen werden. In der Regel wird bei der Vermessung der Bilder 
nicht die Wellenlange maximaler Sehwarzung, sondern der Schwarziings- 
schwerpunkt der nur wenig in die Lange gezogenen Beugungsbilder 
erster Ordnung eingestellt. 1st e(A) die Empfindliehkeitsfunktion des 
Empfangers (Optik-i-Platte), a (A) die Durchliissigkeitsfunktion der 
Atmosphare und des Weltenraums, so ist die Definition fiir die effektive 
Wellenlange, die zugleich den Zusammenhang mit der wahren Energie- 
verteilung 1(A) der Stern strahlung liefert, 

fl -1(A) e(A)a(A)dA 

_ '' iT = /I(/)c(^)a(/) cU '' (7) 

J ) K. F. Bottlinger, Liehtoloktriseho Farbonindices von 459 S torn on. Voroff. 
Univ.-Stornw. Berlin-Babolsberg 3, Heft 4. 1923. 

2 ) K. Pettit and S. B. Nicholson, Stellar radiation rnea,suroinontK. Astrophys. 
Joum. 68, 294. 1928. 

3 ) Litoraturangabon boi R. Cherubim, Dio Mothodo dor offoktivon Wollonlangon 
und ihre Anwondung auf den offonon Sternhaufon M 34. Voroff. Univ.-Stornw. 
Gottingen 1, 239. 1929. 

4 ) V. Oberguggenberger, Zur Kritik dor Farbonindoxbostimmung nach dor 
Methode der effektiven Wellenlangcn. Mitt. Stemw. Innsbruck 5. 1931. 
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A wird aus dem gemessenen Abstand s der Beugungsbilder erster Ord- 
nung, der Brennweite f des Instruments und der Gitterkonstanten e, 
die gleich dem Abstand der Gitterbffnungen ist, aus der Formel 

A-s-c/2f ( s ) 

erhalten. 

Die effektiven Wellenlangen sind wegen der Verschiedenheit von 
e(A) nur schwer auf ein absolutes System zu bringen. Je nach Instru¬ 
ment, Plattensorte und Beobachtungsbedingungen erhalt man einen 
anderen Nullpunkt und Skalenwert. Doch ermOglicht der AnschluB an 
eine von Bergstrand und Rosenberg 1 ) aufgestellte Normalsequenz, 
relative Systeme effektiver Wellenlangen miteinander zu vergleichen. 

Endlich ist als Farbaquivalent noch die Temperatur der Strahlung 
anzufiihren, wie sie durch Messung des absoluten Betrages oder aus der 
Intensitatsverteilung im kontinuierlichen Spektrum bestimmt werden 
kann. Bei den Himmelskorpern, fur die Entfernung und Durchmesser 
bekannt sind, d. h. bei Sonne, Mond, Planeten und einigen wenigen Fix- 
sternen, lassen sich Temperaturen aus dem Absolutbetrag der Strahlung 
auf Grund des Stefan-Boltzmannschen Gesetzes ermitteln. Urn zu bc- 
tonen, daB es sich bei derartigen Bestimmungen nicht urn die Tempera¬ 
tur einer bestimmten Schicht des Sterns, sondern um eine Eigensehaft 
der Sternstrahlung handelt, nennt man die so erhaltene Temperatur die 
Strahlungstemperatur 2 ). Die aus dem Vergleich der Strahlungs- 
intensitat von Stern und schwarzem Kiirper in einem unendlich kleinen 
Spektralbereich erhaltene Temperatur heiBt schwarze Temperatur. 

Die Temperatur des schwarzen KOrpers, dessen Strahlung in einem 
beschrankten Spektralbereich die gleichc Intensitatsverteilung aufwcist 
wie die Sternstrahlung, nennt man deren spektralphotometrische 
Farbtemperatur. Die in gleicher Weise aus den Integralhelligkeiten 
zweier Spektralgebiete abgeleiteten Temperaturen heiBen Farbtempe- 
raturen schlechthin. Man gibt gewdhnlich nicht die Temperatur I, 
sondern c 2 /T an, um von dem genaucn Wert der Konstanten e 2 des 
Strahlungsgesetzes unbeeinliuBt zu sein. Da die Sternstrahlung koine 
schwarze Strahlung ist, ergeben Farbtemperaturen, die an verschiedenen 
Stellen des Spektrums bestimmt werden, nicht genau die gleichen Werte. 

Die Temperatur des schwarzen KOrpers, fiir die bei einer bestimmten 
Wellenlange die Tangente an die Energiekurve die gleiche Neigung hat 
wie die Tangente an die Energiekurve des Sterns, wird Gradations- 

i) 0. Bkrostrand und H. Rosenbero, Vorschlag zur Aufstellung einer Nornial- 
sequonz zur BoHtiminung effoktiver Wellenlangen. Astron. Nachr. 215, 447. 1922. 

*) A. Brill, Das Temperaturproblem in der Astrophysik. Veroff. Univ.-St<‘rnw. 
Berlin-Babelsberg 7, Heft 6, 3-4. 1930. 
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temperatur 1 ) genannt. Nach einem Vorschlag von Sampson 2 ) defi- 
niert man als relativen Gradienten g die Anderung der Intensitats- 
differenz von Stern und schwarzem Korper (in GroBenklassen) mit der 
reziproken Wellenlange, multipliziert mit dem aus dem Strahlungsgesetz 
folgenden Faktor 0,4/Modul: 


g 


0,921 


d/dm 
d l/A * 


(»> 


Naheres iiber die Bestimmung des Gradienten siehe S. 443-463. 


§ 4. Die Spektren der Sterne. 

Das spektral zerlegte Lieht der Sterne zeigt einen kontinuierlichen 
Untergrund, durehzogen von Absorptions- und Emissionslinien. Die Ein- 
teilung der Spektren in Klassen erfolgte zu einer Zeit, in der eine theo- 
retisehe Begriindung fur das verschiedenartige Auftreten von Linien 
nicht gegeben werden konnte. Es wurde daher nach rein aullerliehen 
Gesichtspunkten einc Skala aufgestellt, die von linienarmen zu linien- 
reichen Spektren fortsehreitet. Die Haupttypen, in denen die Mehrzahl 
der Sterne vereinigt ist, erhielten die Buehstaben B, A, F, G, K, M. 
Nach dieser Skala sind von Mill Gannon 225300 Spektraltypen des 
Henry Draper-Kataloges 3 ) und weitere Sterne in der Harvard Exten¬ 
sion 4 ) geschatzt worden. Das Harvard system ist heute mit einigen 
Abanderungen und nach Hinzufugung neuer Klassen allgcmcin an- 
genommen. 

Die Sah as eh e Theorie 5 ) hat gczeigt, dall die Harvardskala in den 
Hauptklassen mit Absorptionslinien als eine Reihc fortschreitender 
Jonisationszustande anzusehen ist. Die Ionisation ist dureh Temperatur 
und Druek der strahlenden Schiehten bestimmt. Der Spektraltyp ist 
daher nur bedingt ein Tempeiuturaquivalent zu nennen. Fur das 15r- 
scheinen von Emissionslinien in Sternspektrcn foil It auch heute noch 
eine zuverlassige Erklarung, Icdiglioh die Spektren der Nebel mit Emis- 
sionslinien konnten theoretiseh gedeutet werden. Es ist daher bercchtigt, 
ein nach praktischen Merkmalen ausgewahltes Spektralschcma beizu- 
behalten. 

] ) H. Siedentopf, Orundlagen der Kosmogonie. Y'eroff. Univ.-Sternw. Gottingen 
1, 01. 1928. 

2 ) H. A. Sampson, Monthly Not. Hoy. Astron. Sor. 85, 217. 1925. Siehe aueh 
W.M.H. Giieaves, C. Davidson and K. Maktin, Monthly Not. Hoy. Astron. Hoe. 
90, 104. 1929. 

3 ) Ann. Harvard Coll. Obs. 91 99. 1918 1924. 

4 ) Ann. Harvard Coll. Obs. 100. 1925. 

5 ) Meoh Nad Saha, Proc. Roy. Son. London 99, 135. 1921. 
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Einzelne Beobachter 1 ) sind dazu tibergegangen, die Zugehorigkeit zu 
einem Spektraltyp aus deni Intensitatsverhaltnis bestimmter Linien, 
namentlich der Wasserstoff- und Oalciumlinien und des G-Bandes, zu 
bestimmen, wahrend nach der Beschreibung des Harvardsystems mehr 
der Gesamteindruck des Spektrums fur die Einordnung in das Spektral- 
schema geltend geniaeht wird. Gelegentlich wird auch die Intensitats- 
verteilung des kontinuierlichen Untergrundes mit zur Klassifizierung 
verwendet. Eine Ubersicht liber den Zusammenhang der verschiedenen 
Klassen gibt das folgende Schema: 

S 

n\O.B AFOKM 

M \RN 

Es folgt nunmehr cine Beschreibung der Klassen (siehe Abb. 2). Noweil. 
nicht besondere Literaturangaben gemacht sind, sei auf die Einlcitungcn 
zu den Bandcn des Henry Draper-Kataloges und auf den ausfuhrlicbcn 
Aufsatz von Ourtjss 2 ) im Handbuch der Astrophysik verwicscn. Die dezi- 
male Unterteilung wird, wenn nichts andercs angegeben ist., durcb cine 
hinter den Buchstabcn gcschricbcne Zitt'er 0-5) bczcichnct. Im Henry 
Braper-Katalog sind nicht fiir jeden Typ samtliche Ziffern verwendet- 
worden, z. B. fiir die Klassc A mir A(), A2, A3 und Af>. Bei einigen 
Klassen wurden und worden zutn Toil noeh Buehstaben an Slelle der 
Ziffern benutzt. 

Klassc Q mit den Dnterabteilungen Qa, b, c, d, u, x, y, z mid Qz5() :{ ) 

entha.lt die Npektren der Neuen Sterne (Novae). Von Ql> ab 
tieten im Absor'ptionsspektrum zahlreiehe Hinissionslinicn 
von SauorstoH, Stickstoff und Helium, s pater auch Invite 
vervvaschene HmissionsbandcT auf. Die Abteilung Qzf >() 
zcagt die \Volf-Rayet-Ihin<ler der Klassc 0. Zwischenstufen 
wen leu dureh zwei Buehstaben bezeiehnet, von denen der 
erste die hauptsaehlich vorhandenen Eigensehaften kenn- 
zeiehnet. (Beisp.: Qeb). 

Klassc P. Die Dnterabteilungen PO-PlO sind nach dem Vorsehlag 
von JVlif3 Paynh: 4 ) an Stelle von Pu-Pf des Draper-Katalogcs 
zu setzen. In der Klassc I? sind die Gasnebel mit- den 

‘) b\ Mkckkh, S|)<‘k(.ml-I)iiivlmiust(‘mnK <1(M- Kaptvyn-Kichfcldcr des Siidhim- 
I>uhl. Ast-mph. Ohs. Potsdam 27, 15. 

-) H. II. Ci'HTiSK, Classification and Description of Stellar Spectra. Handbuch d. 
Astrophysik, ltd. 5. Merlin I!):t2. S. I. 

*) Trans. Intern. Aslron. Union 1, !)K. |<)22; 3, ItiH. 1028. 

4 )C. H. I’AYNK, A suggested spectral classification of O stars and of nebulae 
Hulk Harvard (’oil. Ohs. 855, I. It)28; Trans. Intern. Astrnn. Union 3, Iti.’!. I<)28. 
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von Bowen 1 ) identifizierten Nebellinien N x [O III] A5007, 
N 2 [0 III] A4959 und A3729 [O II] in Emission aufgenom- 
men. Die TTntcrabteilung riehtet sich nach den Intensitaten 
von Nj, N 2 nnd den Wasserstofflinien. Das Absorptions- 
spektrum eines in reflekticrtern Lieht leuchtenden Nebels 
wird in Klammern hinzugefiigt. 

Klasse 0. Vorlaufige Unterabteilung 0<),0r>-09 M ). Sehr heiBe Sterne. 

00 kontinuierliches Spektrum ohne Linien (einziger Ver- 
treterAO ; 70° 8247, weilier Zwerg 8 ). 05-09: sehwaches Kon- 
tinuum mit Absorptionslinien von H, HeT, Heir Si I V 
N 111, (Mil, Oil. 

Neben deni Absorptionsspektrum kOnnen die Wolf-Rayot- 
Bander bei UH3H und Umt (Hell) in Emission auftreten. 
Diese Wolf-Rayot-Sterne, gclegentlioh mit W bezeichnet, 
zeigen aulierdem hello Banden des Kohlenstoffs (OWI) odor 
des Stickstotts (OWII). Wasserstofflinien in Emission worden 
duieh den Buohstaben e. "Wolf-Rayet-Bander duroh ew odor 
bei besonderer Starke duroh ew! gekennzeiehnet. 

Die alto* Klassilikation des Henry Draper-Kata logs ()a, b, 
<*, d hezieht sioh aid das Emissionsspektrum und wird an- 
gewandt, wenn das Absorptionsspokl-nim infolge des Vor- 
herrsehens dor Wolf-Rayet-Bander nieht hostimnit werden 
kann. Sonst bezeichnet die Zilfer das Absorptionsspokt rum 
und ein auf ew folgender Buehstabe a, b, r, d das Emissions¬ 
spektrum. Die Bezeielnmngen des Henry I >raper-Katalogs 
He und Oof) fallen weg. 

Bislior sind etwa 240 O-Storno hekannf. 

Klass(‘ B. Npektren mit selir wenig Union. In dor Ilauptsaelie sind 
di<^ Einion dos neufralen Heliums und die Wasserstolflinien, 
zum Teil in Emission, vorhanden. 


') 'E ,S| * Bovvkn, Thr Origin of Mir Nehulium-spoot rum. Naturr 120,472. 11)27. 
Ref mit V\'. ({rotiman, Nal urvviss. 16, 177. I 1)28. 

“) 'trails. In((‘i n. As! ron. Union 3, l(>7. 1028. 


:t ) II. II. U IiASKKTT, The sprrtm of! .Iirrr O-typr slurs. Uuhl. Dorn. Aslroph. Ohs. 
Victoria I, 2(>2. 11)22. 4. S. Uuahkktt. Uuhl. Don,. Aslroph. Ohs. Victoria 2, 251 
11)24. 

4 ) (1 - *E l*A vnk. Classification of Mir O stars. Mull. Harvard Coll. Ohs. 878, I. 
11)40; On I,I,c spool ra of I lie Wolf-Iiayrt stars. Hull. I larvard Coll. Ohs. 874, 22. 11)80. 
s - Bkai^h, r rh(‘ Wolf-Kayo!, stars. Uuhl. Don,. Aslroph. Ohs. Victoria 4 271 

11 ) 20 . 


(i ) C. U. Kuirmt, The wliito dwarf A< 1 i 70 8247, Mir smallosl star know n 

i‘uhi. Astron. ttoo. Uae. 47, 207. ]<)2f>. 
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Klasse A. Die Wasserstofflinien der Balmerserie erreichen ihre groflte 
Intensitat. Daneben tritt die K-Linie 13934 [Call] auf. Die 
Heliumlinien verschwinden. 

Klasse F. Die Intensitat der Wasserstofflinien ninnnt ah, wahrcnd die 
der Calciumlinien H (-13960) und K zunimrnt. Bei FS hat 
das G-Band (14308) die gleiche Intensitat wie Hy. 

Klasse G. Die auffallendsten Linien sind H, K und G. Ms sind viele Me- 
tallinien und einige Molekiilbanden zu sehen. 

Klasse K. Die Calciumlinien H und K haben ihre grollte Intensitat. 

Der Linienreichtmn der Spektren verstarkt sieh. Die Gyan- 
bande bei 114144-4184 und g (14227) tretcn hervor. 

Klasse M. GroBer .Linien- und Bandenreiehtum, namentlidi des Titan - 
monoxyds. Der steilc Intensitatsabfall des kontinuierliehen 
Spektrums im Violettcn verschiebt sieh inuner inehr zu 
langeren Wellenlilngen. Die Bezeiehnungen des Henry Draper- 
Kataloges Ma, Mb und Me sind (lurch Mo, M3 und M8 zu 
ersetzcn 1 ) 2 ). 

Spektren der friiheren Klasse Md in it hellen Wasserstoff- 
linien werden, soweit sic nieht zum Typus S gchoren, als 
M()e-M lOe klassifiziert. 

Klasse R 3 ). Spektren ahnlieh wie G5-KO, jedoeh neue Absorptions 
bander von Kohlemnonoxyd (Swan - Bander) bei 115636, 
6165 und 4383. Starkes Band bei 14700 |C|. Die Kopfb der 
Gyanbanden bei 114216, 3883 und 3590 erreichen ihre Maxi 
malintensitat bei R5. 

Klasse N. 3 ) Ahnliche Bandensysteme wie in Klasse R. Stcilcr Inlen- 
sitatsabfall naeh Violett bin bereits bei 14400. Niehlidcnti 
lizierte Banden bei 114979 und 4686 tretcn slacker hervor 
als die Gyanbanden. Die Unterabtcilungen Na und Nb des 
Henry Draper-Kataloges entspreohcn nunmehr No und N3-). 
Der Typ Nc 4 ), bei dem der groBte Teil der Intensitat zwisehen 
l.»900 und 6800 liegt, kann in die Dezimalteilung nichl ein- 
geordnet werden. 

') Neuklussilizierung (lurch K. K. Younu and W. K. Hakimou, .lourn. R„v. 

Astron. Soc. Canada 18, 23. 1024. 

*) Trans. Intern. Astmn. Union 1, !)7. 1622. 

'’) G-D. 8hank, The spectra of the carbon stars. Lick Ohs. Hull. 13, 123. 162s. 

4 ) Ann. Harvard Coll. Ohs. 98 99, II. 1623 24. 
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Klas.se S)‘) ). Voilaufig ohne [Jnterabteilungen. Sehr kompliziertes 
Spektrum. Absorptionsbanden von Zirkonoxyd mid Titan- 
oxyd, selir starke Absorptionslinien bei 24554 [Ba II ] und 
24(507 |Sr] und WasserstofTlinien in Emission. Von den 31 
bisher bekannten Sternen tier Klasse S sind 20 langperiodiseh 
veranderlieh. 

Stoma niit geringer Diehte, a her groBem Durehmesser und groBei' ab- 
soluter Helligkeit vverden Riesensterne (giants), Sterne mit groBer Diehte 
und germgerer absoluter Helligkeit warden Zwergsterne (dwarfs) ge- 
nannt. Die,so bei der Klasse (I einsetzende Teilung kann aueh an den 
Npektren erkannt werden. Man gibt dies dureh einen vor den Spektral- 
t.VI» tretenden kleinen Buehstaben an 4 ). Es bedeuten: 

IVafix c. Die WasserstofTlinien und alle Linien der einfaeb ionisierten 
Atonie sind sebr seharf. Kennzeiehen nngewohnlieh groBer 
absnluter Helligkeit (Obergigant). 
g. Scliarfe WasserstolT- und Metallinien, andere Linien ver- 
wasehen. Sonstige Anzeichen deuten auf Riesentypus. 
d. Das Maximum <les kontinuierliehen Spektrums ist na.eb Violett 
versehoben. Es handelt, sieli uni einen Zwergstern mit hbherer 
Temperatur a,Is ein Riesenstern gleieben 'I’yps. Weitere Dnter- 
sclieidungsmerkmale zwisohen Riesen- und Zwergsternen sind 
je naeh Dispersion und Spektraltyp versehieden. 

Alle sieli nan aid das Ausseben des Spektrums beziehenden Angaben 
\v(a-d<ai (lurch binter dem Spekf.raltyp stehende kleine Buehstaben an- 

gedoutet'). Em Ausrulungszeiehen kennzeielinet besondere Auffalligkeit 
dos Znsalzes. 


/usal/ <\ Ms i-reten Kmissionslinien auf, die in der 
tra I klasse niehl, enUmlten sind. 


Definition der Npek- 


cm. Starke Metallinien in Emission sind neben den fur den Spek- 
tialtyp iihliclien hellen WasserstofTlinien zu sehen®). 
ep. Emissionslinien. die gewohnlieli nielli bei deni Spektraltyp 
auftreten. 


') 1 runs. Inlcrn. Aslmn. Union I, <)S. 11)22. 

) I . \\ . Mmull, hLellur spirlm of Hass tt. Aslronhys. Jonrn 56 157 

65, 25. 11)27. ’ * * 

’) D. N. Davis, The sped ra | seifticnee in slurs of class ,S. l»ul,|. Aslron. Noe l>ac 
46, 2(57. I 11,'M. 

') Trims. Inlcrn. Aslron. Union I, 1)8 {)!). 1022. 

■‘) Trans. Inlcrn. Aslron. Union 1, 1)1) 101. 11)22. 
w ) Trims. Inlcrn. Aslron. Union 3, |(>N. 11)28. 
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eq. Die Wasserstofflinien erscheinen in Emission und Absorption. 
Die Intensitat der Absorptionslinien nimmt von Hrx nach Vio- 
lett hin zu, die Intensitat der Emissionslinicn ab. Der griechi- 
sche Buchstabe der letzten in Emission auftretenden Serien- 
linie kann angefiigt werden. 

er. Die Emissionslinien zeigen in der Mitte Umkehrung (A bsorption). 

ew. Wolf-Rayet-Biinder in Emission [Klasse O] 1 ). 

k. Die H-, K- und D-Linien nehmcn nieht an deni vollen Betrage 
der Dopplerverschiebung anderer Linien teil und sind viel 
scharfer als diese. Diene ,,stationaren“ Linien riihren von 
interstellarem Calcium und Natrium her. 
n. Die Linien sind breit oder verwaschen. 

p. Das Spektrum zeigt Besonderheiten (peculiarities) oder der 
Zusatz, hinter dem p steht, ist besonders auffallend. Beziehen 
sich die Besonderheiten auf die Linien eines bekannten Ele¬ 
ments, so wird dieses in runden Klammern, bei verbotenen 
Linien in eckigen Klammern hinzugefiigt 2 ). 

pq. Besonderheiten im Spektrum sind von der Art der Klasse Q 
(Novae) 3 ). 

q. Das Absorptionsspektrum erinnert in Einzclheiten an die 
Klasse Q. 

s. Die Linien sind scharf, jedoch nieht so aulJergewohulich wie 
bei den e-Stornen und insbesondere nieht bei WasscrstofT und 
den einfach ionisierten Elementen. 
v. Das Spektrum oder, wenn v hinter eincin Zusatz steht, der Zu¬ 
satz ist verandcrlieh 3 ). Das Spektrum stannnt in der Regel von 
eiticni veranderliehen Stern. 

(Un). Es sind auffallende unbekannte Linien im Spektrum vor- 
handen 2 ). 

Zusammengesetzte Spektren, die auf einen spektroskopisehen Doppel- 
stern schlieBen lasscn, werden untereinander gcschrieben oder (lurch cun 
Rluszeichen verbunden. Die (Jrcnztypcn, zwisehen denen das Spektrum 
eines Veranderliehen variiert, werden (lurch ein Minuszeiehen verbunden. 

Die eincin Spektraltyp entspreehenden durchschnittlichen Werte fiir 
die Temperatur 4 ), c 2 /T(c 2 14300), den Farben index*), den Warme- 

! ) TmiiH. intern. Astron. Union 3, 157. 1928. 

3 ) Trans. Intern. Astron. Union 3, 157 H>8. 1928. 

3 ) Trans. Intern. Astron. Union 1, 101. 1922. 

4 ) Mittel werte nach H.N. Russell, R. S. Duoan and J. Q. Stewart, Astronomy 
2, 753. 1927. Boston. 

6 ) Farbonind ices von Kino untl Seahes in der Harvardskala. Nach H.N. Russell, 
R. S. Duoan and J. Q. Stewart. Astronomy 2, 734. 1927. Boston. Siehe aueh 
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index 1 ), die Wasserzellenabsorption 2 ), den relativen Gradienten 3 ) und 
die effektive Wellenlange 3 ) fur Reflektor und Refraktor sind in der folgen- 
den Tabelle zusammengestellt: 


Taballe 1. 


Spektr.- 

Temp. 

c 2 /T 

Farben- 

Warme- 

Wasserz.- 

Rol. 


Typ 

index 

index 

Abs. 

Gradient 

Refl. 

Refr. 

BO 

23000° 

0,62 

- 0'!'33 

(VV05 

O'S‘20 

- 0,55 

0,416 // 

0,415// 

AO 

11000° 

1,30 

0,00 

0,00 

0,26 

0,00 

0,424 // 

0,417 // 

E0 

7 400° 

1,93 

+ 0,33 

0,15 

0,36 

4 0,65 

0,427 // 

0,419 // 

gGO 

5 600° 

2,55 

+ 0,67 

0,47 

0,50 

4- 1,30 

0,431// 

0,422// 

gKO 

4200° 

3,40 

+ 1,12 

0,90 

0,70 

4- 2,18 

0,450 // 

0,429 // 

gMO 

3 100° 

4,61 

+ 1,73 

1,86 

1,01 

4 3,40 

0,453 fi 

0,438 /« 

N 

2 600° 

5,50 

+ 2,6 

- 

-• 




dGO 

6 000° 

2,38 

4 0,57 

0,32 

0,42 

l 1,13 



dKO 

5 100° 

2,81 

•1 0,78 

0,55 

0,54 

1 1,56 



dMO 

3400° 

4,21 

l 1,45 

1,40 

0,87 

I 2,99 




VlKIlTES KAPITRL 

Photometrische Grundlagen. 

§ 1. Definitionen und Grimdeinheiten 4 ). 

Aufgabe der Photometric ist die Mesmmg der Intonsitat von Strah- 
lung. Nach der ursprungliehen Bedeutung dew Wortes Photomotrio soli 
die Messung an Lioht als deni Teil der allgemeinen elektromagnetischen 
Strahlung ausgefiihrt werden, fiir den das mensehliehc Augo cmpfind- 
h(*h ist. Da aber rneBtechniseh die (Jrenzen der Augenempfindliehkeit 
weit iiberschritten werden kOnncn und aueh Messungen im visuellen (Jo- 
hiet nach objektiven Methoden einen von der jcweiligen Empfindlieh- 
keitsfunktion des Empfiingers abhangigen Strahlungsbereich erfassen, 
ist es riehtiger, den erweiterten Begriff der Photometric als allgemeiner 
Strahlungsmessung zugrunde zu legen. 

(■. Payne Gaposohkin, Colour Indices of giants and dwarfs. Ann. Harvard Coll. 
Ohs. 89, 109. 1985. 

*) E. Pettit and S. B. Nicholson, Stellar radiation measurements. Astrophys. 
Journ. 68 , 297. Tafel V, boobachteto Werte. 1928. 

2 ) R. A. Sampson, Effective temperatures of stars. Monthly Not. Roy. Astron. 
Soc. 90, 655. 1930. 

3 ) Mittelworto nach dor graphischon Darstollung von R. Cherubim. Veroff. 
Univ.-Stornw. Gottingen 1, 267 und 268. 1929. 

4 ) Siehe auch E. Liebknthal, Praktischo Photometric. Braunschweig 1907. 

Handb. d. Experimontalphysik, Bd. XXVI. 4 
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Die Strahlungsintensitat (Lichtstarke) I wird in einer willkiirlich 
definierten Einheit gemessen. Wahrend in Deutschland die Hefner - 
kerze eingefuhrt ist, verwenden England, Frankreich und die Vcreinig- 
ten Staaten die internationale (Standard-) Kerze als Einheit. Eh ist 

1 intern. Kerze = 1,11 Hefnerkerzen. 

In der Astronomie benutzt man die nach Intensitatsverhaltnissen rech- 
nende GrOBenklassenskala (Kap. Ill, § 2). Die Lichtstarke der Standard- 
kerze in 1 m Entfernung bekommt in dieser Skala nach Russell 1 ) den 
Wert m v = -14^18 ±0"'Q5. Nach den Messungen von H. H. Kimball-) 
ist die Sonne, auflerhalb der Atmosphare gesehen, 12 , !‘82 heller als die 
Standardkerze in 1 m Entfernung. Dementsprechend betriigt die schein- 
bare visuelle Helligkeit der Sonne 134 500 internationale Meterkerzen. 
Die Strahlung der Hefnerkerze ist von Coblentz 3 ) in 1 m Entfernung zu 
156-10~* 5 cal cm' 2 min" 1 bestimmt worden, woraus nach den Messungen 
von Pettit und Nicholson 4 ) eine radiometrische GrOlie der Hefner¬ 
kerze m nul - - 2()" l 0 folgt. 

Dei-Energiestrom (Lichtstroni), der von einer punktfbrmigen Licht- 
quelle in den Raumwinkel aj ausgesandt wird, ist 

& I ■ 0 ) . (1) 

Die GrOBe des Raumwinkels co ist definiert (lurch die OberHaehe E dor 
Kugel mit dem Radius I, die von den Lcitstrahlen des RaumwinkelH auf 
der Kugelflache ausgeschnitten wird. Wahlt man den Radius der Kugel 
gleich lm, so ist o> 1, wenn F lm 2 ist. Man bezeichnet mit 1 Lumen 
den Lichtstrom, der von einer nach alien Sciten mit der Helligkeit von 
1 Hefnerkerze strahlenden punktfbrmigen Lichtquelle in <lon Raum¬ 
winkel o) -1 eingestrahlt wird. Der Gesamtlichtstrom einer naeli alien 
Seiten mit der Helligkeit I strahlenden Lichtquelle ist demnaeli, da 
co* 4n, <I> 0 - 4 n l. Der Schwellenwert des Lichtstroms, fiir den das un- 
bewaffnete menschliche Auge bei extrafovealem Sehen emptindlieh ist, 
betragt bei einer punktfbrmigen Lichtquelle 10 ls Luinon B ) und entspricht 
etwa der Intensitiit eines Sterns 7 m . 

] ) H. N. Kuhskll, Stellar magnitudes of Sun, Moon and Planets. Aslrophys. 
Journ. 43, 120. 1910. 

-) H. H. Kimball, Monthly Weather Rev. 43, 050. 1914. 

3 ) W. W. Coblentz, Hull. Hureau of Stand. 11, 87. 1914. 

4 ) K. Pettit and S. H. Nicholson, Stellar radiation measurements. Aslmpliys. 
Journ. 68, 299. 1928. 

5 ) F. Lohlk, t v ber <lit* Abhangigkeit des Reizschwellenwertes vom Sehwinkel. 
Z. f. Pliysik 54, 1.37. 1929. 
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§ 2. Grundgesetze der Strahlungsausbreitung. 

Die Ableitung aller photometrischen Gesetze griindet sich auf folgende 
der Erfahrung entnommenen Aussagen: „Die Energie pflanzt sich in 
emem homogenen, nicht absorbierenden Mittel geradlinig fort. Eine in 
einem solchen Mittel befindliche punktformige Energiequelle strahlt 
(lurch jeden beliebigen Querschnitt eines raumlichen Winkels, dessen 
Scheitel sie ist, in der Zeiteinheit den gleichen Energiestrom.“ 

Em kleines Stiick der Kugelfiache eines raumlichen Winkels kann 
(lurch die Flache s der Tangentialebene an die Kugel ersetzt werden. 

ihldet der Radius r der Kugel mit der Normalen auf s den Winkel i, so 
wird 

s cos i 

r a • (2) 

Der Energiestrom, der der Flache s von einer in der Entfernung r befind- 
licheu Energiequelle zugesandt wird. 


< 1 >. 


H COS ! 

r a 


(3) 

ist demnach umgekehrt proportional deni Quadrat der Entfernung und 
proportional deni Kosinus des Einfallswinkels i der Strahlung auf s. Die 
Hestra,hlung (Beleuchtung) E einer Flache ist das Verhiiltnis des Encrgie- 
stroms zu der (Iri'WJe der Fliiehe (in in 2 gezahlt) 

(/> 

S’ ( 4 ) 


E 


Nomil ist 


E 


I cosi 


(• r >) 


Das Quadratgesetz und cos i-< leset.z, sowie alle damns abgeleiteten 
(i(.setze, gel ten nur in Riiumen, in denen die obengenannten Aussagen 
iiber die Energieausbreitung riehtig sind, d. h. fiir euklidisehe Ramne 
konstanler (Irdlie. Fiir die wall re Ntruktur des Weltenraumes trifl't diese 
VoriniHsetzung nur in erster Naherung zu. Bei gekriiminten Riiumen mit 
veriinderlielien Kriimmungsradien bleibtaber die Ntralihmgsenergie nicht 
inehrerhalten, vielmehrandert sich die Energiedidite nach der allgeineitien 
Kolativitatstheoric umgekehrt proportional der vierten Rotenz der zuge- 
hdrigen Kriimmungsradien 1 ). Nach dieser Theorio ware fiir die Bestim- 
mung dc'r Melligkeit selir vveitentfernter Objekte (extragalaktisehe Nebel) 2 ) 

') M. von La on. Die LiehlforlpflRiizimn in Riiumen mil. zeit lich vcmndcHicher 
Kn'miiminu each <ler ullgcmcincn Relal iviliilsl licorio. Nit/.imi'slier. PreuB A low I 
Wins. 7. I1KH. 

-) K. Huimi.i! and M. I,. Humakon, The vclocil.y-dislancc relation unions exl.ru- 
^aluolic nobuluo. Awtmphys. .Joiirn. 74, 71 . I<).*}!. 


4 * 
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das Quadratgesetz der Energieabnahme daher nicht mehr ohne Korrek- 
tionen anwendbar. Innerhalb des MilchstraBensystems sind jedoch die 
Abweichungen vom Quadratgesetz praktisch bedeutungslos. 


§ 3. Strahlende Flachen. 

Eine kleine strahlende Flache o kann in ihrer Wirkung bei hinreichend 
groBem r durch ein System dicht benachbarter strahlender Punkte dar- 
gestellt werden. Der gesamte auf eine Flache s gelangende Energiestrom 
kann daher durch einen strahlenden Punkt mit einer Strahlungsstarke, 
die der Summe der Strahlungsstarken der einzelnen Punkte entspricht, 
ersetzt werden. Um dagegen die Strahlungsstarke (Helligkeit) der leuch- 
tenden Flache selbst zu definieren, ist auf die Richtung der Ausstrahlung 
und das StrahlungavermOgen der Flache in dieser Richtung Kiicksicht 
zu nehmen. Der Winkel, den die ausgesandten Strahlen mit der Nor- 
malen der Flache a bilden, heiBt der Ausstrahlungswinkel f. Fiir den 
schwarzen Kflrper ist auf Grund seiner Definition das StrahlungsvermO- 
vermttgen (Flachenhelle) r\ in jeder Richtung dasselbe. Die Strahlungs¬ 
starke I in der Richtung e ist daher fiir ihn 

I «7/<jcose. ((>) 

Fiir nichtschwarze Strahler ist ry in Abhangigkcit von f veranderlich. 
Die Veranderlichkeit des Strahlungsvermogens mit deni Ausstrahlungs¬ 
winkel, die z. B. am Sonnenrande beobachtet werden kann, ist jedoch 
weniger auf die Abweichung der Ausstrahlung der einzelnen Schichten 
von schwarzer Strahlung als auf die Entstehung der Strahlung in ver- 
schiedenen Tiefen zuriickzufiihren. 

Lambert leitete unter der Annahme der Konstanz von // sein zusam- 
mengesetztes Grundgesetz ab. Danach ist der Energiestrom </>, 
den ein in der Entfernung r befindliches Flachenelemcnt s von einem 
unter dem Ausstrahlungswinkel e strahlenden Flachenelemcnt <> cm- 
pfangt, scos f cos j 

. (7) 


und die Bestrahlung E, die von auf s hervorgerufen wird, 

-g __ r/a cos e coa i 


(«) 


Die vom Flachenelement a auf die Elacheneinheit senkrecht (i - 0) 
eingestrahlte Energiemenge D nennt man die Dichtigkeit der Be¬ 
strahlung : 

D- 


rfi cos s 


(®) 
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Das wirkliche StrahlungsvermOgen (wirkliche Helligkeit) einer 
strahlenden Flache wird auf die Einheit der strahlenden Flache be- 
zogen: 


H t 


D 

o 


rj cos t 


( 10 ) 

Das scheinbare StrahlungsvermOgen (seheinbare Helligkeit) ist 
die Strahlungsdichte dividiert durch die scheinbare Gr56e des Flachen- 
elements o. Die scheinbare GrOBe von a ist ocose/r 2 , also 

Dr 2 

( 11 ) 


h F - 


0 cos s 


Hieraus ergibt sich der wichtige Satz: Das scheinbare Strah- 
lungsvermOgen (die scheinbare Helligkeit) einer strahlen¬ 
den Flache ist unabhangig von ihrer Entfernung. Die Be- 
strahlungsdichte am Ort des Empfangers (Netzhant, photographische 
Platte, Thermoelement, lichtelektrische Zelle usw.) ist gleich dem Strah- 
lungsvermogen der strahlenden Flache. Da die in der Natur vorkommen- 
den Strahlungsempfanger nicht die gesamte eingestrahlte Energie in 
meBbare Wirkung oder Empfindung umzusetzen vermtigen, ist in praxi 
das StrahlungsvermOgen noch mit einer voti dem Empfanger S und der 
Wellenlange X abhangigen Funktion zu multiplizieren. Man erhalt dann 


allgem einer: 


K ^yf(W^). 


( 12 ) 


Die scheinbare Ktrahlungsstarke (scheinbare Helligkeit) einer punkt- 
formigen Wtrahlungsquelle, das ist die Bestrahlung E der Empfanger - 
flache fur i 0, ist dagegen naeh (4) und (3): 

I.,, ( 18 ) 

Die seheinbare Ntrahlungsstarke (seheinbare Helligkeit) einer punkt- 
fttrmigen Etrahlungsquelle ist also mngekehrt proportional dem Quadrat 
der Entfernung. 


§ 4. Reflektierende Flachen. 

Die Bestrahlung einer Flache kann in alien den Fallen, wo die be- 
strahlte Flache nicht gleichzeitig der Strahlungsmosscr ist, nur durch die 
Bestimmung der von der bestrahlten Flliehe wieder zuriickgestrahlten 
Energie gemessen werden. Eine theoretische Formel fur die Menge der 
in einer beliebigen Richtung reflektierten Energie aufzustellen, ist des- 
halb sehr schwierig, weil die Reflexion von den Oberflacheneigenschaften 
des bestrahlten Korpers in einer Weise abhangt, die keine allgemein 
giiltige GesetzmaBigkeit zulaCt. Nur die Gesetze der spiegelnden Re- 
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flexion emd bekannt; die bei den astronomischen Anwendungo,, vor 

kommenden Mob*. (Mond- und Planetenoberflichen) seigen alTJel r 
Oder wenoger diffuse Reflexion. S 

LamsektI) nahm an, daB ein bestrahltes Flachenelement ds eincs 
d^us reflektierenden Kflrpers nach alien Seiten mit deni glcichcn er- 

?eflCe^rs3 V ' r, "d 8 “ " iflekti “ e Und die der 

dertflSSr^ r fT n pK ’» ortiM “ 1 «** «*■ itatrahlung 
der reflektierenden Flache durch einen strahlenden Kdrper ist nach (!i) 

^ __ I cos i 

r 2 

I^mhbbt nahm weiter an, daB das StrahlungsvermOgen der rcflektieren- 
den Flache proportional der Bestrahlung E sei, die von der urspriing 
lichen Strahlungsquelle auf der Flache o' erzeugt wird. Es soil ail, Jn 

V'~C,E, (14) 

wobei C, das ReflexionsverniOgen in senkrechter Richtung konstant und 

::X" 

SSZ'SXf* fiir di0 strahl,,ng ""‘“ e *■ 


>/' C 2 cosi 


I' cos f cos ids 


(ir,) 


den Energ!twtroii!r ** * -H*. 


<!>’ 


(■■ 1 ds cos t cos i do 


(I(i) 


— \ / 
Die Integration iiber die Einheitshalbkugel auf ds ergibt als 
Energiestrom in der Halbkugel. vvcnn die Entfernung 
ngsquelle und reflekt.erender Flaclie gleich 1 gesetzt wird. 


*0 ■■■■(^Idscosi. 


Fl “ he ergies J.ll! 

flekt.ert 6 I ° h absorbierfc > sondern in den Raumwinkol 2 tt rc- 
fl.kt.ert wad. Nennt man diesen Toil A„ so kann man schreibon 

. .... “Ajldscosi. 

umbrae. Augustao VindeHeorum T70O *a gm ‘j lbuW hlminis > colorum et 
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Der iaktor A l --X)n heilit die Albedo nach der Definition von Lam- 
bekt. Lrsetzt man in (15) C-I/r 2 A x * Ijnv 2 durch eine Konstante l \, so 
erhalt man fur die in der Richtung e reflektierte Energiemenge dq die 
iibliche Gestalt der Lambertschen Formel: 

d q ■« 1\ eos i eos e ds. (19) 

Die Lambertsche Formel fiir die Strahlung d iff us refiektierender 
® Iaehen beruht auf der Annahme, da!3 ein refiektierender KOrper sich 
photometrisch ebenso verhalt wie ein Korper rnit Eigenstrahlung. Die 
Beobachtungen erwiesen in vielen Fallen eine Bestiitigung der Lambert¬ 
schen Formel, doch zeigte sich, da(3 allgemein das Reflexions vermOgen 
nicht nur von den Oberflacheneigenschaften, sondern auch von i und ? 
abhangig ist. Die Versuche, ein theoretisch begriindeteres Strahlungs- 
gesetz zu finden, ha ben jedoch keinc mit der Erfahrutig besser iiberein- 
stimmende Formel ergeben. 

§ 5. Die Formeln von Lommel und Seeliger. 

Diffus reflokticrendc Kttrper besitzen naturgemaU eine rauhe Ober- 
Hache. Der gauze Reflexionsvorgang spielt sich daher nicht in einer Ebene 
<ib, sondern die Strahlung dringt, ehe sic wieder rcflektiert wird, in eine 
g( vvisse 1 iefe cun. Die zahllosen Reflexionen, die die Strahlung an don 
einzelnen IVlolokoln erleidet, sincl mit einer Absorption der Strahlung 
vt i bunden, doron (^rol3e von dor fiir oinzolnc Strahlen verschiedcnen 
Lange des Strahlungsweges in der Oberflachenschicht des reflektieren- 
den Korpers abhangt. 

Lommel 1 ) und spater Seelioek 2 ) lciteten eine auf den folgenclen An- 
schauungen beruhende Formel ab. Ein innerhalb dor Schicht gelegenes 
Volumenolomont orhillt eine Energiemenge, die auf dem Wogo von der 
Oberllacho bis zu dem Volumenolomont bereits eine gevvisse Absorption 
orfahron hat. Das Volumenelement selbst soil nach alien Riehtungen 
glcicbc^ Enorgiemengen reflekticren. Ein Toil der Energies erreicht miter 
( lem AusstrahIungswinkol e ein Oberflachenelement ds und hat auf dem 
Wege dorthin eine zweite Absorption erfahren, deren Koeffizient nach 
Seelkjeii von dem fiir den Hinwog geltenden versohieden sein soil. Die 
gesamte von einem Oberflachenelement ausgestrahlte Energiemenge sotzt 
si(ih aus den Beitragen zusammen, die von alien Volumenclomenten bis 
zu einer von der Durchlassigkeit des Materials abhiingigen Tiefo an das 

’) L. Lommel, Dio Pholomotrio dor diffuson Zuniokworfung. Sitzungsbor. <1. 
Mi'mohonor A bad. II. KI. 17, 1)5. 1887. 

2 ) H. von See mu Kit, Zur Photometric zorstrout rofloktiorondor Substanzon. 
Sit.zung.sbor. d. Mime honor Akad. II. Kl. 18, 201. 1888. 
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Oberflachenelement zuriickgestrahlt werden. Die Lommel-Seeligersche 
Formel, die der Formel (19) von Lambert entspricht, lautet: 


dq =/" 2 ds 


cosicos s 
cos i + 1 cos t * 


( 20 ) 


X ist das Verhaltnis der Absorptionskoeffizienten fiir den Hin- und 
Rtickweg der Strahlung in der reflektierenden Schicht. Da eine Ver- 
schiedenheit der Absorptionskoeffizienten physikalisch unbegriindet ist, 
kann man X = 1 setzen. Die von einem Oberflachenelement ausgestrahlte 
Energiemenge ist dann 


dq = r 2 ds 


cosicose 
cosi + cos 8 * 


( 21 ) 


Den bei der Ableitung dieser Formel zugrunde gelegten Vorstellungen 
haften zwei Mangel an. Es ist die Bestrahlung des Volumenelementes dv 
durch die Nachbarelemente vernachlassigt worden, und die Zerstreuung 
der Strahlung wurde nach alien Seiten hin gleichmaBig angenommen. 
Lommel hat dem ersten Mangel durch eine komplizierte Erweiterung 
seiner Formel unter Beriicksichtigung der Reflexionen hoherer Ordnung 
abzuhelfen versucht. Der zweite Fehler ist in den Formeln von Fessen- 
kow und Schoenberg ausgeschaltet. Fessenkow 1 ) nimmt an, dali die 
Streuung in der Schicht nach der Rayleighschen Formel 2 ) proportional 
zu l +cos 2 a erfolgt, wo a 180° die Richtung der einfallenden Strahlen 
ist. Schoenberg 3 ) macht den allgemeinen Ansatz fiir die Diffusion der 
Strahlung (1-pcosa + qcos*a) 

mit unbestimmten Koeffizienten p und q. Die von Schoenberg al>- 
geleitete Formel, die auf einen sehr verwickelten Korrektionsfaktor zu 
der Formel (19) fiihrt, ist fur diffuse Reflexion an einer ebenen Wolken- 
schicht gut bestatigt worden. Fiir diejenigen Flachen aber, bei denen in 
mehr oder weniger groBem Umfang neben der diffuaen auch spiegelnde 
Reflexion auftritt, stellt die einfache Lambertsche Formel die Beobach- 
tungen ebenso gut oder ebenso sehlecht dar. 


§ 6. Defmitionen der Albedo. 

Bei der Ableitung der Lambertschen Formel fiir diffuse Reflexion 
wurde die Albedo definiert als der Bruchteil der auf eine Flache ein- 
gestrahlten Energiemenge, der von dieser in den Raumwinkel 2n re- 

’) B- Fessenkow, Hut* la diffusion de la lumierepar les surfaces mates. (Russisch.) 
Bull. Soc. astron. dc Russie. Mai 1916. 

2 ) Rayleigh, Phil. Mag. 41, 107. 1871. 

3 ) E. Schoenberg, Theoretische Photometric. Handbuch d. Astrophysik, Bd. 2. 
Berlin 1929. S. 38. 
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flektiert wird. Diese Definition der Albedo laBt sich aber nieht mehr an- 
wenden, wenn wie bei der Lommel-Seeligerschen Formel die reflektierte 
Energiemenge vom Einfallswinkel abhangt; denn man wiirde in diesem 
Fall fur jeden Einfallswinkel einen anderen Albedowert erhalten. Um 
dies zu vermeiden, wird vielfach als Albedo der Wert angegeben, der 
fur senkrechten Einfall (i = 0) der Strahlung gilt. Seeliger 1 ) hat vor- 
geschlagen, unter Albedo das Mittel aus den fur samtliche Einfalls¬ 
winkel bestimmten Albedowerten zu verstehen. Man hat dann 

anzusetzen und liber alle Elemente der Einheitshalbkugel zu summieren. 
Bezeichnet man die Formel fur diffuse Reflexion mit f(i,e), so ergibt die 
Integration iiber die Halbkugel flir das Verhaltnis A der diffus reflek- 
tierten zu der auf ein Flachenelement eingestrahlten Energie 

nj'l ■ 

A - 2 nC f sin fids . (23) 

./ COS 1 

0 

Durch Einsetzen dieses Wertes und Integration liber die Halbkugel 
erhalt man als Definition flir die Seeligcrsche Albedo 

nj'i jt/2 

A 2 - ^tgidi I f(i,£)sinsd^ . (24) 

i) b 

Waldt man f(i,e) nach der Lambertschen Formel (10) gleich cosi cos*, 
so erhalt man iibercinstimmend mit der Lambertschen Definition 

A 2 - A x - jcG . (25) 

Allen Schwicrigkeiten, die durch die Einflihrung einer bestimmten, 
flir ein Flachenelement geltenden Funktion f (i, bei der Reduktion von 
Beobachtungen an den kugelformigen HimmelskOrpern entstehen, geht 
die BoNDsche 2 ) Definition der Albedo aus dem Wege. Die Bondsche oder 
spharische Albedo ist in folgender Weise definiert: Die Albedo einer 
Kugel, auf die Energie in einem parallelen Strahlenbuschel einfallt, ist 
das Verhaltnis der nach alien Richtungen zerstreuten zur eingestrahlten 
Energiemenge. 

J ) H. von Seeliger, Zur Theorie der Beleuchtung dor grof3en Planoten, insbo- 
sondere des Saturn. Abhandl. k. Bayr. Akad. d. Wiss. II. Kl. 16, 430. 1887. 

2 ) G. P. Bond, On the results of photometric experiments upon the light of the 
Moon and the planet Jupiter. Proc. Amer. Acad, of Arts and Sciences. New Ser. 
8, 232. 1861. 
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Die Integration ergibt, daJ3 diese Definition mit der Albedo fur ein 
Flachenelement iibereinstimmt, das von alien Seiten der Halbkugel 
gleichmafiig bestrahlt wird. Man erhalt in beiden Fallen 

w/2 nl'l 

A 3 ^4nCj sinidi j f(i,e)sinf‘d^. (2(5) 

« i) 

Die Vorteile der Bondschen Definition fur die Astronomie, auf die 
H. N. Russell 1 ) hingewiesen hat, liegen darin, daB sie sich so gut auf 
die wirklich beobachteten Fall© anwenden laOt. Namentlich bei dem 
Mond und den inneren Planeten, an denen die reflektierte Energiemenge 
fur alle Phasenwinkel direkt photometrisch gemessen werden kann, gibt 
die Bondsche Definition die Mftglichkeit, die Albedo ohne irgendwelche 
Annahmen iiber das Reflexionsgesetz zu bestimmen. Fur die auBeren 
Planeten ist eine strenge Bestimmung der Albedo ini Bondschen Sinne 
nicht mOglich; denn die Phasenkurven wind fiir alle beobaehtl>aren Kdr- 
per sehr verschieden und stimmen weder mit dem Lambertschen noch 
irgendeinem auderen Gesetz vollig uberein. Man niuB sich dahcr bei der 
Bestimmung der Albedo der auBeren Planeten auf eine Schatzung be- 
schranken, die dureh Extrapolation der Phasenkurve auf deren nicht- 
beobaohtbaren Teil zustande koinmt. 

§ 7. Phasenwinkel und Phasenkurve. 

Der Winkel am Mittelpunkt eines Planeten zwischen den Richtungen 
zur Sonne und zur Erde wird der* Phasen win kel a genannt. Bei a (> 
ist dem irdischen Beobachter die ganze bestrahlte Halbkugel des Pla¬ 
neten zugekehrt. Dies trifft fur einen inneren Planeten zu, wenn er von 
der Erde aus gesehen in der glciehen Iiichtung wie die Sonne, jedoeh 
jenseits der Sonne steht (oberc Konjunktion). Bei den auBeren Planeten 
ist mit a 0 stets die Stellung gemeint, bei der der Planet in 1 NO Sonnen- 
abstand erscheint (Opposition). Nur fiir die inneren Planeten und den 
Mond durchlauft der Phasenwinkel alle Werte zwischen 0 und 2 .t. Fiir 
die auBeren Planeten ist das Maximum des Phasenwinkels dureh das 
\erhiiltnis der Abstande Planet-Erde (/l) und Sonne—Erde (II) bestimmt. 
Wird die Entfernung Sonne-Planet mit r bezeichnet, so folgt aus dem 
Dreieck Planet-Sonnc-Erde 

J 2 m 2 ~R 2 

2r A («) 

J ) H. N. Russell, On the albedo of the planets and their satellites. Astronhys 
Journ. 43, 175. 1916. 
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oder fiir die logarithmische Rechnung bequemer 


(28) 


(29) 


cosy "■ cos (Aq-A p ) cos/? p 

, si nr 

tg« ' 

/1/K - cos y 

( l)ie ^redlining dcr gesamten Energiemenge, die bei eineni bestiramten 
lMiasenwinkel der Erde zugestrahlt wird, kann nur unter vereinfachen- 
den Annahinen erfolgen. Nirnmt man an, da(3 die von der Sonne auf 
einen kugelformigen LManeten eingestrahite Energie nach der Lambert- 
scheii oder Seeligerschcn Formel diffus reflektiert wird und dab die Ober- 
Hachc des IManeten iiberall von gleieher Beschaffenheit, ohne schatten- 
werfende Ibiebenheiten und ohne Atmosphare ist, so wird nach (19) 
oder (21) die bei a 0 von der gesamten bestrahlten Halbkugel des 
IManeten dcr Erde zugestralilto Energiemenge 

qV - \n /\(> 2 

< 1 " 

V < * ( ‘ r Ihulius des IManeten ist. .Fiir beliebige lMiasenwinkel werden die 
von dem IManeten nach dcr Lambertsehen oder Seeligersclien Formel in 
dej 1 Richtimg zur Erde redektierten Energiemengen als Funktionen <Ies 
IMiasetiwinkels dargestellt (lurch: 

(|, ^(siirn i(n-u) cosu) <lV*Vi(«) 
q 2 (|!J(1 -sin i u tg I a In ctg | a) <|"-f/' 2 (u). 

) VVII ' (I die Phasenkurve genannt. Die Formelnsind zunachst 
aid den Abstain! I und die Flacheneinheit bezogen. Um beobaehtetc 
Wcrte der Helligkeiten von IManeten mit den aus der Theorie folgenden 
vergleiclien zu kbnnen, sind die Anderungen der gegenseitigen Ent- 
fernungen von I Manet. Sonne und Erde und die damit verbundenen 
Anderungen von /’ zu beriieksichtigen. Die fiir a = 0 geltenden und auf 
die tatsachliehen Entfernungen von Planet, und Erde bezogenen Energie- 
mengen sind dcinn /\o o / <■_>•► 

'|i / *(> * n 

Q S <|^Al 2 r 2 . 

Die von eineni IManeten bei beliebigein IMiasenwinkel auf ein Ober- 
llachenelement der Erde eingestrahite Energiemenge wird schlieblich 
entsprechend der Lambertschen und Seeligersclien Formel fiir diffuse 
Reflexion: 

q. Qr^l < m < c ) 

0 .“ 02 ^ *>.(«)• 


( 30 ) 


(32) 
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Die numerischen Werte der Funktionen 9 ^(a) und cp 2 {a) sind von 
Schoenberg 1 ) in seinem Artikel ,,Theoretische Photometrie“ tabuliert 
worden. Ftir die eingehende Behandlung weiterer pliotometrischer Auf- 
gaben der Astronomie sei im librigen auf den gleichen Artikel besonders 
hingewiesen. 


Funftes Kapitel. 


Spektralanalytische Grundlagen. 


§ 1. Gesetze der Warmestrahlung. 

Die durch die Temperatur eines Korpers bedingten elektromagneti- 
schen Schwingungsvorgange werden unter dem Namen Warmestrahlung 
zusammengefaBt. Obwohl die Elementarvorgange, die zur Entstehung 
von Strahlung fiihren, sich innerhalb von Atomen und Molekeln ab- 
spielen, lassen sich eine Reihe von Strahlungsgesetzen aus makroskopi- 
scher, thermodynamischer Betrachtungsweise gewinnen. Zu ihnen ge- 
hort das Kirchhoffsche Gesetz 2 ). Es sagt aus: Das Verhaltnis des 
Emissionsvermogens (e ;/r ) eines KOrpers zu seinem Absorptionsvermo- 
gen (A i T ) ist fur eine bestimmte Temperatur und Wellenlange fur alle 
Temperaturstrahler eine Konstante und daher unabhangig von der be- 
sonderen Natur des Korpers. Es ist also 


A,..r" Ej ' r ' 


( 1 ) 


Ein Korper, der die gesamte auf ihn fallende Strahlung absorbiert, 
wird schwarzer Korper genannt und sein AbsorptionsvermOgen A 1 
gesetzt. Fiir den schwarzen Korper ist e ; T ■ E ; T . Es ist daher das Ver¬ 
haltnis von Emissions- zu AbsorptionsvermOgen eines beliebigen Korpers 
gleieh dem Em issions ver mOgen E AT des schwarzen Korpers. Das Etnis- 
sionsvermOgen eines beliebigen Korpers mull immer kleiner sein als das 
entsprechende Emissionsver mOgen des schwarzen Korpers. 

Die von einem schwarzen Korper ernittierte Strahlung heifit schwarze 

Strahlung. Der Gesamtwert (S) der Strahlung, die von der ObcrHaehon- 

einheit eines schwarzen Korpers emittiert wird, ist nach dem Stefan- 

Boltzmannschen Gesetz 3 ) proportional der vierten Potenz seiner 

absoluten Temperatur (T): _ _. 

1 ' ' S - o-T 4 . ( 2 ) 


ME. Schoenberg, loc. cit. (Anm. 3, S. 56) S. 255. Fomer bci G. Muller, Dio 
Photometric der Gestirne. Leipzig 1897. S. 511. 

2 ) G. Kirchhoff, Gesammelte Abhandlungen. Leipzig 1882. S. 574. 

3 ) J- Stefan, Wiener Berichte 79, 391. 1879; L. Boltzmann, Wiedemanns Ann. 
22, 291. 1884. 
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Zwei ebene llachen F^ und F 2 , die sich im Abstande R gegenseitig senk- 
recht bestrahlen, mogen die Temperaturen T, und T 2 besitzen. Wenn T a 
kleiner als ist, erhalt die Flache F 2 in der Zeiteinheit den Energie- 
zuwachs - -jTi -|ji 

AE = "(TJ-T<)i^. (3) 

Eine Beziehung von E zu Temperatur und Wellenlange ist zuerst in 
dem Wienschen Verschiebungsgesetz 1 ) ausgesprochen worden. In 
seiner allgemeinsten Form lautet es: 


E 


-i,T 


i-f(A-T). 


( 4 ) 


Der Verlauf von E ist demnach eine Funktion des Produktes von Tem¬ 
peratur und Wellenlange. Ist die Funktion E fur irgendeine Temperatur 
T x bekannt, so lassen sich fur jede beliebige Temperatur T 2 die Werte von 
E bestimmen. Fur alle Wertepaare A r T L A 2 T 2 ist f^-TJ-f(A 2 -T 2 ). 

Also ist in diesem Fall: ^ ^ 

Ej/E, 


Wenn fiir eine Temperatur die zu A l gehOrige Energie E t bekannt 
ist, so ist fiir eine Temperatur T 2 die Energie E 2 bei der Wellenlange 
K -AiTj/T, nach dieser Formel bestimmt. Werden bei einer graphischen 
Darstellung die Wellcnlangen als Abszissen, die Energiewerte als Ordi- 
naten aufgetragen, so gehdren zu Abszissen im Verbaltnis 1\/T 2 Ordi- 
naten im Verbaltnis 1^5-W Der Flaeheninhalt der zu r J\ und T 2 
gehOrenden Energiekurven andert sich dabei im Einvernehmen mit dem 
iStefan-EoItzmannschen Gesetz mit T 4 . 

Bezeiehnet man mit A max die Wellenlange, fiir die E^ T bei konstantem 
T den grdBten Wert erreicht, so folgt unmittelbar aus dem Wienschen 
Gesetz, daB in der Gleichung 


auch die Wellenlange der Maximalstrahlung in der fiir T 2 geltenden 
Energiekurve ist. Das bedeutet aber 


^mix’T b const. (5) 

Die Konstante des Wienschen Verschiebungsgesetzes folgt theoretisch 
aus den universellen Konstanten, der Lichtgeschwindigkeit c, der Boltz- 
mannschen Entropiekonstanten k und dem Planckschen Wirkungs- 
quantum h zu b-ch//?k ^c 2 //J. ((f) 

/?-4,9651 ist ein konstanter Zahlenfaktor, der aus der Maximum- 
bedingung fiir das Plancksche Strahlungsgesetz folgt. Nimmt man fiir b 

b W. Wien, Berliner Berichte 1893 , 55; Wiedemanns Arm. 52 , 132. 1894. 
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den Wert 0,28841 cm-grad an, so ergeben sich folgende Werte der Maxi- 
malwellenlangen: 

T= 2000° 3000 4000 5000 6000 7000 8000 9000 10000 20000' K 
C =14420 9614 7210 5768 4807 4120 3605 3205 2884 1442 A 

Die Funktion f(A*T) des Wienschen Verschiebungsgesetzes oder die 
spektrale Verteilung der Strahlungsenergie des schwarzen Korpers mu Bte 
so lange unbekannt bleiben, wie ihre Bestimmung nach klassischen, rein 
thermodynamisehen Methoden versueht wurde. Unter den so aufgestellten 
For mein hat einzig und allein eine von W. Wien 1 ) angegebene, theore- 
tisch erst spater begrundete Formel Bedeutung erlangt. Wien findet 

E, >T = 2 Ci r*e-^ T . (7 ) 

Diese Formel stimmt fur kleine Werte von A T mit der Erfahrung 
iiberein und wird daher auch heute noch haufig fiir Naherungsrechnungon 
verwandt. Eine Formel, die die Energieverteilung schwarzer Ntrahlung 
fiir alle beobachtbaren Werte von A T gut darstellt, ist von M. Planck 
gegeben worden. Die theoretische Ableitung des Planckschen Ktrahlungs- 
gesetzes ist auf verschiedenen Wegen, die aber alle von der klassischen 
Theorie abweichen, von Planck, A. Einstein und zahlreiehen anderen 
Autoren gegeben worden. Das Plancksche Strahlungsgcsetz 2 ) 

E 4> T-2c 1 A-»(o“- ,iT -l)- 1 («) 

unterscheidet sich von der Wiensehen Formel (lurch den Faktor 

(^- —e ) ■ Die Konstanten c, und c 2 stehen mit den universellen Kon- 

stanten c, h und k in den Beziehungen 

<■, e 2 h und e 2 e-h/k. (!») 

1m Fall geradlinig polarisierter S trail lung ist die Konstante c, ohne den 
Faktor 2 zu setzen. Fiir die in der Astronomic iibliohe (IroBenklassen- 
reehnung anstelle von Intensitaten erhiilt das Plancksche Ntrahlungs- 
gesetz die Form: 

m ;T - (!' i 12,5 log A i 2.5 log (e‘ , » /iT - 1 ), ( 10 ) 

wo (!' eine von dem Nullpunkt der (IrbBeuklasscnskala abhiingige Kon¬ 
stante ist. Der numerisehe Wert von e 2 kann nur experimentell bestimmt 
werden. Dainit Anderungen des genauen Wertes von c 2 ohne EinfluB auf 
das Resultat bleiben, pfiegt man bei Temperaturbestimmungen in der 
Astronomic nicht direkt T, sondern e 2 /T anzugebcn (z. B. in der Tabelle 
S. 49). 

Durch Integration der (d. (8) iiber alle Wellenlangen erhiilt man das 

’) YV. Wjkn, Wi<‘(l(»inanns Arm. 58, 062. 1896. 

-)M. Planck, Ann. <1. Physik 4, 553. 1901. 
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Stefan-Boltzmannsche Gesetz und zugleich den Wert der Konstanten o, 
ausgedriickt in universellen Einheiten: 

on 

Sowohl das Wiensche wie das Plancksche Strahlungsgesetz enthalten 
ferner auch das Wiensche Verschiebungsgesetz in sich. Stellt man die 
Maxunumbedmgung durch Differenzieren und Nullsetzen der Planck- 
schen Gleichung auf, so bekommt man 

■^mux ~ ^2• 

wo p als Wurzel der Gleichung 

e -1 * ■, p/a -1 0 

den Zahlenwert 4,9(551- ergibt. Der Maximalwert der Energie wircl 

Jiacli der (deiehung 

E ^ (1 . f ft Y- T° ( i T- r > 

m,lx e^-1 (cj 1 C 1 (12) 

proportional der fiinften JPotcnz der Temperatur. 

Pib bcsten numerisehen Werte der universellen Konstanten und die 
auf Grund der Beziehungen (<>), (<)) und (11) bestimmten Werte der 
H trail lungskonstan ten seien bier nebst ihren Briggsehen Logarithmen 
ziiwammengestellt: 

Pur (lie Liehtgcsehwindigkeit im Vakuum hat man nneh den Messun- 
gen, die .1929-1933 von Miohkuson und seinen Mitarbcitern 1 ) ausgefiihrt 
warden, zur Zeit als besten Wert anzunehmen: 

e 2,99774-l() lo ein see 1 (10,47(579). 

Die Konstanten e a und h sind naeh den Angaben von P. Hknninu und 
W. .Ja iso Kit 2 ) in Gbereinstiminung mit den von W. W. Gohucntz (Bureau 
of Standards) angegebenen Werten: 

<2 1,4:520cm grad (0,15594) 

h (5,55-l(r 27 erg see (0,81 (524-27) 

Dio Idem lit berechneten Werte der Boltzmannsehen Konstanten und 
der Straldungskonstanten stimmen mit den von Brill 3 ) vorgeschlagenen 

J ) A. A. Miciiulson, b\ (i. Pkank arid \<\ Bkakson. Measurement of (hr vrln- 
( *ity <>1 light in a partial vacuum. Astrophys. dourn. 82, 2(5. 1935. 

“) K Hionninu und W. .Iahukk, Handbueh d. Pliysik, Bd. 2. Berlin I9*>(> S a I 1 
und 513. 

J ) A. Hitnx, Kin Vouching zur vorlfluligen FcsMcgung <lcr SlmliluiiKskonstmilcn 
Astron. Naelir. 235, 414. 1020; Die Temperature.. der Fixslernc. I L.m.lbucli ,|. 
Astrophysik, Hcl. 5. Berlin 1932. S. 134. 
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Zahlen wegen des abanderungsbedtLrftigen Wertes fur die Lichtgeschwin- 
digkeit zwar nicht genau iiberein, sind aber doch nur unwesentlich ver- 
schieden. 

k = 1,3712-10 -16 erg grad -1 (0,13709-16) 

2c x = 1,1772-10 -5 erg sec -1 cm 2 (0,07086-5) 

a » 5,7115 -10" 5 erg sec -1 cm -2 grad -4 (0,75675-5) 
b = c 2 //S = 0,28841cm grad (0,46001-1) 

C = 4,1454-10" 5 erg sec -1 cm^ grad" 5 (0,61756-5) 

§ 2. Energieverteilimg und Dopplereffekt. 

Durch eine Relativbewegung zwischen Energiequelle und Beobachter 
wird die Zahl der in der Zeiteinheit bei dem Beobachter eintreffenden 
Schwingungen und damit auch die Wellenlange einer Linie im Spektruni 
geandert. Bezeichnet man mit X 0 die emittierte, mit X die relativ zu 
einem irdischen Vergleichsspektrum beobachtete Wellenlange, so ist 

JUA 0 (l+--^—°). (13) 

(A-A 0 )/A 0 = z ist der von der Wellenlange unabhangige Verschiebungs- 
faktor, dessen Zusammenhang mit der Radialgeschwindigkeit und der 
Lichtgeschwindigkeit friiher gegeben worden ist (Kap. U, § 5). Mit der 
Verschiebung der Linien ist notwendigerweise eine Andcrung der In- 
tensitatsverteilung im kontinuierlichen Spektrum verbunden. Dies hat 
bereits Christian Doppler 1 ) bei der Aufstellung des nach ihm benann- 
ten Prinzips erkannt. Doppler meinte folgeriehtig, daB (Jcstirne, die 
sich von uns entfernen oder nahern, neben der Linienverschiebung au<*h 
eine Farbenanderung zeigen miiBten. Diese Farbenanderung oder An- 
derung der Intensitatsverteilung ist jedoch bei Radialgeschwindigkeiten, 
wie sie unter Fixsternen vorkommen, viel zu gering, um beobaebtet 
werden zu konnen. Merklich wird der Effekt dagegen bei den sehr weit 
entfernten, extragalaktischen Nebeln, in deren Spektren Verschiebungs- 
faktoren bis zu 1 / 7 entsprechend Radialgeschwindigkeiten von 42000 
km/sec gemessen worden sind 2 ). 

Theoretisch ist der EinfluB des Doppler-Effektes auf die Intensitats¬ 
verteilung sehr haufig behandelt worden. Altere Arbeiten von Fizeait 3 ), 

x ) Christian Doppler, t)ber das farbigo Licht der Doppolstorno und einiger 
anderer Gostimo des Himmels. Abhandl. d. b6hm. Gos. d. Wisa. (5) 2, 406. 1842. 

2 ) M. L. Humason, Apparent velocity-shifts in the spectra of faint nebulae. 
Astrophys. Joum. 74, 41. 1931. The apparent radial velocities of 100 oxtra- 
galactic nebulae. Astrophys. Journ. 83, 10. 1936. 

3 ) FiZEAtr, Pogg. Ann. 92, 652. 1854. 
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Petzval 1 ), Ketteler 2 ), Eotvos 3 ) u. a. sind im Handbuch der Spektro- 
skopie von Kayser 4 ) zusammengestellt. Sie ergeben fur den Zusammen- 
hang der Intensitat I 0 der emittierten Strahlung und der Intensitat I der 
beobachteten Strahlung Formeln der Art 


I = I 0 (l+n-v/c) n =1,2,3. (14) 

Die verschiedenen Losungen unterscheiden sich durch die Werte von n. 
Da die Relativgeschwindigkeit v kein direktes Messungsergebnis, sondern 
nur eine unter bestimmten Annahmen berechenbare GroBe ist, empfiehlt 
es sich, den Verschiebungsfaktor z beizubehalten. 

de Sitter 0 ) hat das Problem in folgender Weise behandelt: Da die 
Strahlung aus einzelnen Quanten mit der Energie 


E = hn = hc/A 0 (15) 

zusamniengesetzt ist, beeinfluBt eine Anderung der Wellenlange A 0 die 
Energie der einzelnen Quanten (Energie-Effekt). Die Intensitat der im 
Intervall dA 0 emittierten Strahlung wird daher bei der Beobachtung im 
1'ntcrvall dA 


Da nach (13) 

ist, wird in diesem Fall 


IdA I 0 (l + z) _1 dA 0 . 
dA 0 dA(l +z) _l 

r - t 0 (i : z)' 2 . 


( 10 ) 

(17) 

(1H) 


Nimmt man an, daB die Strahlung urspriinglich nach dem Planckschen 


Gesetz 


I 0 (A 0 ) CAo 5 (e < '* / 2 ,T, -.l)“ l 


crfolgt, so wird unter Berucksichtigung von (13) und (18) die beobaeh- 
tete InteiiHitatsverteilung 


A(A,z) =0(1. -i-z) 8 A _B (o <,,(l ' l * > i iT, -3)“- 1 . ( 19 ) 

Mehrero Autoren haben Formeln abgeleitet, die sich von der de Sitter- 
schcn Gleichung (18) durch andere Potenzen (bis - 4) des Faktors (1 i z) 
unterscheiden. Der funften Potenz wiirde eine Planeksche Kurve der 
Temperatur T = T 0 /(l+z) entsprechen, wie aus dem Wienschen Ver- 
Hchiebungsgesetz und aus (19) sofort folgt. Hubble 6 ) 7 ) halt die dritte 

‘) J. Petzval, Wiener Berichte 8, IT, 567. 1852; 9, II, 699. 1852. 

'-) K. Kbtteler, Astronomisehe Undulationstheorio. Bonn 1873. 8. 149. 

3 ) K. v. Eotvos, Pogg. Ann. 152, 513. 1874. 

4 ) H. Kayser, Handbuch d. Spektroskopio lid. 2. Leipzig .1902. Kap. VII, 8. 369. 
’) DE Fitter, On distance, magnitude and related quantities in an expanding 

universe. Bull. Astron. Inst. Netherlands 7, 210. 1934. 

°) •k' HirBBLE and M. L. Humason, The velocity-distance relation among extra- 
galactic nebulae. Astrophys. Journ. 74, 71. 1931. 

7 ) Edwin Hubble, Red-shifts in the spectra of nebulae. Halley lecture. Oxford 
1934. 

JIandb. cl. Experimontalphysik, Bd. XXVI. r. 
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Potenz fur richtig, wenn es sich um wirkliche Radialgeschwindigkeiten 
handelt, da die Zahl der in der Zeiteinheit beobachteten Quanten dann 
umdenFaktor (1 + z)geandertsei. Dieser Anzahl-Effekt ist nach de Sitter 
aber bereits durch (17) beriicksichtigt. Von Laue 1 ) glaubt, daB man 
nicht berechtigt sei, die Lichtquantenvorstellung fur diesen Fall anzu- 
wenden. Die Ubertragung der Maxwellschen Gleichungen in die all¬ 
gemeine Relativitatstheorie fuhrt ihn auf den gleichen Grad der Hellig- 
keitsabnahme, wie er von Hubble und Tolman 2 ) abgeleitet wurde. 

Die von E. A. Milne entwickelte kinematische Theorie erklart die 
beobachtete Beziehung zwischen Radialgeschwindigkeiten und Ent- 
fernung als Folge eines bestimmten Verteilungsgesetzes fiir die Ge- 
schwindigkeiten der extragalaktischen Objekte. Fiir die beobachtete 
Intensitat erhalt Milne eine Formel, deren wesentlichster Teil ein Fak- 
tor (1-v/c) 2 ist 3 ). 

Wahrend die bisher erwahnten Formeln auf eine Anderung der raum- 
lichen Struktur und des Wertes der Lichtgeschwindigkeit keine Riick- 
sicht nehmen, ist durch von Laue 4 ) die Verminderung der Gesamt- 
energie auch fiir gekriimmte Raume abgeleitet worden. Nach der all- 
gemeinen Relativitatstheorie bleibt die Energie einer Lichtquelle nicht 
erhalten, sondern andert sich umgekehrt proportional zu dem Kriim- 
mungshalbmesser R des Raumes. In einem Kugelraum mit verander- 
lichem Kriimmungsradius verhalten sich die Energiedichten nahcrungs- 
weise umgekehrt proportional den vierten Potenzen der zugelWVrigen 
R-Werte. 

Stellt man die Intensitatsverteilung graphisch mit den Wellenlangen 
als Abszissen und den Tntensitaten als Ordinaten dar, so geht nach den 
Formeln vom Typus (18) die urspriingliche Verteilung I 0 (^o) die be¬ 
obachtete durch Multiplikation der Abszissen mit (l i z) und der Ordi¬ 
naten mit einer negativen Potenz des gleichen Faktors liber. In einer fiir 
Temperaturen von 4000-28000°, z bis 1/3 und Wellenlangen von 0,3-0,7 jii 
durchgefiihrten Rechnung und graphischen Darstellung ist von Stoh.be 5 ) 
die erste Potenz zugrunde gelegt worden. Dadurch ist der Teil der Inten- 

*) M. v. Laue, Theorotisehes Tiber die HelJigkeit ferner Nobel. Z. f. Astrophys. 
12, 208. 1936. 

2 ) E. Hubble and R. C. Tolman, Two methods of investigating the 1 nature of 
the nebular Red-shift. Astrophys. Journ. 82, 302. 1935. 

3 ) E. A. Milne, World structure and the expansion of the universe. Z. f. Astro¬ 
phys. 6, 95. 1933. 

4 ) M. von Laue, Die Lichtfortpflanzung in Raumon mit zeitlich verand or 1 ichor 
Krummung nach der allgemeinen Relativitatstheorie. Berl. Sitzungsber. 7. 1931. 

5 ) J. Stobbe, Der EinfluB des Doppler-Effektes auf die Energie verteilung im 
Spektrum. Astron. Nachr. 243, 55. 1931. 
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sitatsanderung beriicksichtigt, der durch die scheinbare Dehnung der 
Intensitatskurve bedingt wird. Der von der Inderung der Gesamt- 
energie abhangige und vorlaufig nicht hypothesenfrei angebbare Anted 
der lntensitatsanderung ist von der Wellenlange unabhangig, und jede 

Potenz des Paktors (1 +z) ergibt in GroBenklassen ausgedruckt ein Zu- 
satzglied + 2,5 log (1 + z). 

Die Werte (9m der Funktion A(A, z) sind fur T 0 = 5000° und 6000° 
z bis 2,0 und Wellenlangen von 0,28-0,72 ,i von dr Sitter*) tabuliert 
vor en. An der gleichen Stelle sind fur das photographische, photo- 
visuelle und visuelle Gebiet berechnete Werte der lntensitatsanderung 
gegeben, die unter Anwendung bestimmter Empfindlichkeitsfunktionen 
fur die Strahlungsempfanger erhalten wurden. Zvvisehen den ent- 
sprechenden Wertendm von Stobbe und (9m von de Sitter besteht mit 
Kucksicht auf Vorzeichen und Formel die Beziehung: 

(9m =-Am i 2,5log(l iz). (20) 

I, r \ Tabel }° 1 sind auf Grand dor rechtcn Seite dieser Gleichung einige 
fur T 0 ■ 5700"K interpolierte Werte zusammengestellt. Diese Temperatur 
istnaeh den Untersuoliungen von Humason 2 ) ein der Intensitatsverteilung 
nn kontinuierlichcn Spektrum der extragalaktisehen Nebel angepaBter 
Wert. Das durchweg positive Vorzeichen bedeutot Intensitatsabnahme 
He, hoheren Temperaturen kann in, gleichen Spektralbereich auch eine 
ntensitatszutiahme auftreten, da dann das urspriinglieh im Ultravio- 
letten Hegende Strahlungsmaximum in das beobachtbare Gebiet hinein- 
wandert. Naeh Hubble und Tolman, sowie von Latte, sind den ein- 
zelnen Zeilen ein wcitores Mai die Werte der letzten Spalte zu addicren. 


Tabrllr 1. 

liitciisilatsiiiKlcrimg (lurch Doppler-Kffckt fiir T 0 57((()" K. 


7 , 

A - 0,35 /, 

.1 nfc(>nsitalsati<i<*run# b<ii 

1 0 . 40 /* | 0 , 45 /t | (), 5 ()/i 

| 0,55 f i 

| 2 , 5 lo^( I | z ) 

1/30 

i O'M 5 

1 0 ",' 12 

l 0 ",' 1 0 

f O'i'OK 

i o'i'oo 

I 0'!'04 

I /1 5 

i 0,37 

1 0,31 

l 0,26 

! 0,22 

1 0,18 

■\- 0,07 

1/0 

i 0,05 

l 0,79 

1 0,67 

l 0,50 

-1 0,48 

1 0,17 

i 

1 J ,02 

i 1,33 

1 1,06 

-1 0,86 

1 0,70 

1 0,31 


Durch 1 hfferenzenbildung zwisehen zwei lleihen mit verseliiedenem X 
ergibt sich die Anderung der Farbe in Abhiingigkeit von z. Fiir den 
Far ben inde x, als Differenz zwisehen den Werten fiir X ~ 0,40/* und 


') w - I)M Sitter, loc. cit., 8 . 211 und 215 216. 
■) M. L. Humason, Apparent velocity-shifts in 
Astrophys. Journ. 74, 41. 1931. 


the spectra of faint nebulae. 


5 * 
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0,50/4 betrachtet, erhalt man folgende Korrektionen des beobachteten 
Farbenindex, die einer mit z zunehmenden Rotung entsprechen: 

z = 1/30 1/15 1/6 1/3 

ZlF.I. - +0^04 +0T09 +0^23 + 0'i l 47 

Eine verfeinerte Theorie hatte auch den mit z wechselnden EinfluO 
der Absorptionslinien zu berucksichtigen. Zur Zeit ist jedoch die photo- 
metrische Genauigkeit bei den Messungen an extragalaktischen Ob- 
jekten noch nicht geniigend, um die Farbenanderung nachweisen zu 
kOnnen. 

§ 3. Thermodynamische Theorie der Absorptionslinien. 

Die Spektren der Sterne zeigen einen kontinuierlichen Untcrgrund, 
dessen Energieverteilung im allgemeinen durch die Gesetze der sehwar- 
zen Strahlung gut wiedergegeben wird. Die fur die Emission dcs konti¬ 
nuierlichen Untergrundes verantwortliche Schicht der Stern atm os ph arc 
wird die Photosphare genannt. Auf dem Wege nach auBcn durchdringt 
die Strahlung eine Schicht kiihlerer Gase mit stark vermindertem Druek. 
Dieser auBere Teil der Sternatmosphare heiBt die Chromosphere und ihr 
unterster, an die Photosphare anschlieBender Teil die umkehrende 
Schicht. Durch Absorption und Streuung der Strahlung in der uni- 
kehrenden Schicht entstehen die zahlreichen Absorptionslinien, die in 
den Spektren der Gestirne beobachtet werden. Die Intensitat der Ab¬ 
sorptionslinien geht aber nicht auf Null herunter, sondern ist nur relativ 
geschwacht zur Intensitat des kontinuierlichen Spektrums. In den selte- 
nen Fallen, wo die Intensitat einer Linie groBer ist als die des konti¬ 
nuierlichen Spektrums, spricht man von Emissionslinien. Ihr Auftreten 
ist stets mit besonderen Anregungsbedingungen verkmipft, aber thco- 
retisch zur Zeit noch ziemlich ungeklart. Dagegen sind die thcrmo- 
dynamischen Bedingungen fiir die Entstehung der Absorptionslinien sehr 
viel besser bekannt. 

Der Grundgedanke aller Theorien des Absorptionsspektrums ist 
folgender: Die Intensitat einer Absorptionslinie wachst mit der Zahl der 
Atome, die sich in einem fur die Absorption geeigneten Ionisations- odor 
Anregungszustand befinden, und es gilt, dessen Abhangigkeit von Druek 
und Temperatur zu finden. 

Megh Nad Saha 1 ) hat die Reaktionsgleichung, die auf Grund des 

J ) Megh Nad Saha, Z. f. Phys. 6, 40. 1921; Proe. Roy. Soc. London (A) 99, 135. 
1921; Phil. Mag. 42, 812. 1921. Allgemeine Darstellungen bei: E. Fretindlich, 
Handbuch d. Physik Bd. 11. Berlin 1926. S. 201; A. Pannekoek, Handbuch d. 
Astrophysik Bd. 3. Berlin 1930. S. 320; S. Rosseland, Astrophysik auf atom- 
theorctischer Grundlage. Struktur der Materie Bd. 11 . Berlin 1931. S. 157. 
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Nernstschen Warmetheorems von Eggert 1 ) fur das Gleichgewicht eines 
Ionisationsprozesses angewandt wurde, zum Ausgang seiner Betrach- 
tungen gewahlt. Er gewinnt so eine Beziehung zwisehen dem Ionisations- 
grad x, das ist der Bruchteil der Atome, die ionisiert sind, und dem 
lonisierungspotential I, der Temperatur T und dem Gesamtdruck P. 
Der Druck setzt sich aus der kinetischen Energie der neutralen Atome, 
der ionisierten Atome und der freien Elektronen zusammen. Werden die 
Elektronen als einatomiges Gas mit dem Molekulargewicht /x-5,46-10” 4 
betrachtet, so wird die Sum me der ,,chemischen Konstanten cc der Re- 
aktionsgleichung —6,5. Fur den Fall des Gleichgewichts zwisehen Cal 
und Call (neutralen und ionisierten Calcium-Atomen) und den ab- 
gestoBenen Elektronen erhalt man die Sahasche Fundamentalgleichung: 

lo g 1 * x 2 • p “ 5043 rp + 2,5logT- 6,5 . (21) 

1-x ist die Zahl der neutralen Atome, die das Bogenspektrum liefern. 
Die Diskussion der Gleiehung zeigt, daB ihre Haufigkeit und damit die 
in ten si tilt der Bogenlinien mit zunehmender Temperatur und abnehmen- 
dem Druck abnehmen. Die Gleiehung laf3t sich ebenso auf das Gleich- 
gewicht zwisehen einfach und doppelt ionisierten Atomon anwenden und 
liefert dann ein Kritcrium fiir das Erschcincn und Verschwinden der 
JMmkenlinien und in entspreehender Wiederholung aueh fur die Linien 
h(")h(vrer lonisationszustande. Saha hat fiir cine Reihc von Elementen 
mit bekanntem lonisierungspotential unter der Annahme eines, wie sich 
spiLter heraussteilte, viol zu groBon Druckes die Tornperaturen bereehnet, 
bei denen die Bogen- und Funkenlinien auftreten. DaB seine Ergebnisse 
die Verscliiedenheiten der Absorptionsspektren der einzelnen Spektral- 
klassen und ihre Tovnperatural)hangigkcit richtig darstellen konnten, 
liegt daran, daB die fiir die Sichtbarkeit einer Linie notwendigen Relativ- 
konzentrationen der Atome des betrefTendcn Zustandes sehr viel geringer 
sind, als Saha annahm. 

Ein Mangel der Sahasehon r rheorie ist die Beschrankung von (-1) 
auf das jeweilig betracditete Element. Die Anzahl der freien Elektronen 
hiingt a her von dem Ionisationszustand allcr in der Sternatmos plnire 
vertretenen Elemento ab. Die Wahrs(;heinliehkeit der Wiederveroinigung 
wird z. B. fiir die ionisierten Atome eines Elements grtiBer, wenn der 
durchs(;hnittliehe Ionisationsgrad der iibrigen Elernente holier ist, da 
dann cine relativ grOBere Anzahl von freien Elektronen zur Verfiigung 
steht. Tn dem gleichen Sinn wirkt eine zweite Ionisierung desselben 
Elements, da aueh durch sie die Relativzahl der freien Elektronen ge- 


J ) J. Egokbt, Phys. Zeitschrift 20, 570. 1919. 
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andert wird. Diese Vernachlassigungen der Sahaschen Gleichung sind 
von H. N. Russell 1 ) beriicksichtigt worden. Durch Einfiilirung dew 
effektiven Elektronendrucks P e , der als Partialdruek der Elektronen auf 
Grund eines mittleren Ionisationsgrades berechnet wird, erhalt Russell 
eine Gleichung der Form: 


lo g]4x * P e = —5043 * + 2,5logT-6,5. (22) 

Durch die bisherigen Ableitungen der Sahaschen Gleichung worden 
zwar die Intensitatsanderungen bestimmt, die durch die verschiedencn 
Ionisierungen der Elemente bedingt sind, nicht aber das Erschcinen der- 
jenigen Linien, die den angeregten Zustanden eines Atoms entspreehen 
und in den fur die Beobachtung so wichtigen Nebenserien enthalten sind. 
Hierfiir ist es notwendig, die Haufigkeit der Atome zu berechnen, die 
sich bei bestimmtem Druck und Teniperaturen in einem gewisscn Ioni- 
sierungs- und auch Anregungszustand befinden. Die theoretisohen Ent- 
wicklungen sind in der Hauptsache von Darwin, Fowler und Milne 2 ) 
gegeben worden. Sie bedienten sich einer rein statistischen Mcthodo und 
vermieden so gleichzeitig jedcn Einwand, den die zwcifelhafte Anwendung 
der Nernstschen Reaktionsgleichung auf lonisierungsprozesse gcbcn 
kOnnte. Die von Darwin und Fowler gewonncne Verteilungsfunktion 
fur die verschiedencn Zustande eines Atoms griindet sich auf reine Mittel- 
wertsbildungen, indem von alien mOglichen Zustanden der mitflere, 
durchschnittliche Zustand ausgerechnet wird. Die statistisch abgeleitoto 
Gleichung fur einfixche Ionisation unterseheidet sich von der Sahaschen 
Gleichung nur (lurch das Hinzutreten einer von der Temperatur ab- 
hangigen Zustandssumme b(T). Wird mit 1 das lonisierungspotenlial, 
m die Masse des Elektrons, k die Boltzmannschc Konstante, h das 
Plancksche Wirkungsquantum und o die Zahl der Valenzelcktronen be- 
zeichnet, so nimmt die Grundgleichung die (Gestalt an: 

■I 2,5 In T i-ln(2^m)' i/ “k J ‘h \j~lnb(T). ( 2 :*) 


In/ -P 0 
1 - x c 


kT 


Die Anwendba-rkeit der statistischen Methode geht dadurch sehr viol 
weiter, dali die Haufigkeit der Atome, die sich in einem bestimmten An- 

1 ) H. N. Russell, The theory of ionisation and the Sun-spot spectrum. Astro- 
phys. Journ. 55, 119. 1922. Opacity formulae and stellar line intensities. Astmnhvs 
Joum. 78, 239. 1933. 

2 ) C. C. Darwin and R. H. Fowler, Phil. Mag. 44, 450 und 823. 1922; R. H. 
Fowler and E. A. Milne, The intensities of absorption linos in stellar spectra, 
and the temperatures and pressures in the reversing layers of stars. Monthly Not. 
Roy. Astron. Soc. 83, 403. 1923; The maxima of absorption lines in stellar spectra. 
Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 84 , 499. 1924. 
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regungszustand befinden, explizit in diese Gleichung eingefuhrt werden 
kann. 

Fowler und Milne 1 ) haben nun zunachst fur konstanten Druck die 
Temperaturen bestimmt, bei denen die Haufigkeit der Atome eines be- 
stimmten Zustandes ihr Maximum erreicht. Dabei tritt das besondere 
Verhalten der Resonanzlinien der neutralen Atome hervor. Da deren 
Anregungsenergie Null ist, kann die Haufigkeit der Atome in dem fur die 
Absorption der Resonanzlinien geeigneten Grundzustand im endlichen 
Tern pe rat urge hie t kein Maximum besitzen. Die Erfahrung bestatigt, 
dab in der Tat die Resonanzlinien mit zunehmender Temperatur an In¬ 
tensitat abnehrnen. Fiir die Bogenlinien eines angeregten Zustandes 
nimmt jcdoch die Intensitat mit zunehmender Temperatur zunachst zu 
und nach einem Maximum wicder ab. Ahnliehes gilt fiir die Funkenlinien, 
da zur Erreichung des ionisicrten Zustandes eine gewisse Temperatur 
notwcvndig ist. Bei vveiterer Hteigerung der Temperatur setzt die zweite 
Ionisation ein und bewirkt eine Verminderung der Intensitat der Funken¬ 
linien. Das Maximum verlauft bei den Linien, die aus dem Grundzustand 
des ionisicrten Atoms entstehen, sehr flach, wahrcnd die Linien der 
Nebenserien des Funkenspektrums ein sehr deutliehes Maximum zeigen. 
Fs ist dies eine Analogic zu dem Verhalten der Haupt- und Nebcnlinien 
der neutralen Atome. 

Der hier nur in groBcn Ziigen angcdeutete Verlauf des Verhaltens der 
einzelnen Linien kann naeh den Formeln von Fowler und Milne fiir 
die Linien verschiedenor Flemente genauer berechnet werden. Ein 
wichtiger Faktor der Theorie ist die G rtf Be des Partialdrucks der Elek- 
tronen. Fin Vergleieh der Theorie mit den Beobachtungen hat gczeigt, 
daB die Annahme einer Konstanz von P 0 in erster Naherung wohl ge- 
reehtfertigt ist, worm cs sieh urn die Deutung des Verhaltens der Ab- 
sorptionslinien in Sternspektren handelt. Dies geht aus dem Vergleieh 
der Theorie mit dem in der Harvardklassifikation niedergelegten Beob- 
achtungsmaterial hervor. (Vgl. hierzu S. ISOif.) 

§ 4. Atomtheoretische Klassifikation der Spektrallinien. 

An Stelle dor in der physikalischen Literatur iibliehon Sohwingungs- 
zahl r-e/A (Dimension seer 1 ) wird in der Atomtheorie moist die Wellen- 
zahl v \jX (Dimension cm' 1 ) angewandt. Die Einheit der Schwingungs- 
zahl Isecr 1 wird mit 1 Hertz bezeichnet. Fiir die Einheit der Wellen- 
zahl lcm” 1 hat J. Eggert 2 ) den Narnen 1 Balmer vorgesehlagen. 

: ) 8. Anm. 2, 8. 70. 

a ) J. Egoert, Naturw. 19, 860. 1931. 
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Die Bohrsche Frequenzbedingung 


v 


E 2 — Ej 

"TTV' ’ 


E 2 >E a 


( 24 ) 


sagt aus, daB die Wellenzahl gleich der Differenz der Energiewerte E 
dividiert durch h • c ist (h Plancksches Wirkungsquantum, c Licht- 
geschwindigkeit). Infolgedessen laBt sich jede Spektrallinie als Differenz 
zweier Terme T darstellen: 

v = Tj-T 2 . (25) 

Der Term T a wird dem Zustand kleinerer Energie, bei Emission also 
dem Endzustand zugeordnet. Dieser Term bleibt fur die Linien einer 
Serie konstant. T 2 , der variable oder Laufterm, nimmt eine Folge von 
Werten an, deren Energien gegen den zur Abtrennung dea Elektrons 
aus dem Atomverband (Ionisation) gehorenden Wert konvcrgieren. 
Setzt man diesen Energiewert gleich Null (absolute Termwerte), so cnt- 
spricht der Wert des konstanten Terms der Wellenzahl der Soriengrenze. 
Der konstante Term wird daher auch (Irenzterm genannt. Im allgemeinen 
werden die Energien vom Term kleinster Energie aus gerechnct (relative 
Termwerte). 

Der energetiache Zustand eines Atoms wird (lurch das Termsymbol 
gekennzeichnet und dureh die Angabe der Elektroncnkonfiguratiou er- 
ganzt, die zu dem betreffenden Tormwcrt gehttrt und ihn bedingt. Von 
Bacheb und (Joudsmit 1 ) sind fur fast alle Elemente die bis 1032 be- 
kannten Termwerte, ausgedruckt in Wellenzahlen r E/he em nebst 
Angabe der Konfiguration und der Termsymbole zusammengestellt 
worden. 

Der energetiache odor Bindungszustand eines Atomelektrons wird 
durch 5 Quantenzahlen n, 1, j, s, m charakterisicrt. Es ist 

n - totale oder Hauptquantenzahl, 

1 Nebenquantenzahl. 

Durch 1 wird das Drehimpulsmomont des Elektrons in seiner Balm in 
Einheiten von h/2 n gemessen. n und 1 kOnnen nur ganzzaldig sein. I in 
klassischen Bohrschen Atommodell ist (1 +l)/n das Verhaltnis der kleinen 
zur groBen Achse der Ellipse, in der sich das Elektron uni den Atom kern 
bewegt. Es besteht zwischen n und 1 die Beziehung 

n.ntn-1+1- (2<») 

Fiirdie 1-Werte verwendet man an Stelle derZiffern folgendeBuchstaben- 
symbole: 

J ) R. F. Bacher and S. Uoudsmit, Atomic Energy States as derived from the 
analysis of optical spectra. New York and London 1932. 
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Tabelle 2. 

1-0 1 2 3 4 5 6 7 8 9. 

Symbol: k p d f g h i k 1 m. 

n min - 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 . 

s Qantenzahl fiir das Drehimpulsmoment des Elektrons infolge 
seiner Eigenrotation (Spin). Das Impulsinoment besitzt nur den einzigen 
Wert Jh/2jr. Fiir jedes Elektron ist daher s- J. 

j-innere Quantenzahl, die das Gesamtimpulsmoment des Elektrons, 
also die vektorielle Sumrne von 1 und s angibt. Fiir ein Elektron ist 

j 1 4-J oder j -1—4 j>0. 

m magnetisehe Quantenzahl. Sie entspricht den mOgliehen Lagen 
des Gesamtimpulses j in einem iiulieren Magnetfeld. Es ist 

-j < m < -i j . 

Nach deni Pauli-Verbot 1 ) darf sic;h in der Elektronenhulle eines Atoms 
in einem dureli gleiehe Werte von n, I, j, m bestimrnten Bindungszustand 
nur je ein Elektron befinden. 

Man sehreibt den Bindungszustand eines Elektrons symboliseh nlj. 
Besitzen i Elektronen gleiehe Werte von n und 1, so wird dies in der Form 

nl* 

4in 8 ( 'f? ( ^ )on * ^hr n 1, I () sind zwei Bahnelektronen mbglich. Symbol: 
Is 2 . I he Kombination nl 2s ist ebenfalls 2mal, nl 2p ist <5 mal mbglieh. 

Mit steigender Kernladungszahl fiigen die Elemente ihrer Atomhiillc 
Elektronen in Bahnen mit waehsenden nl-Werten hinzu. Sind die einer 
Quantenzahl n entspreehenden BesetzungsmOgliehkeiten ersehbpft, so 
ist ein besonders stabiler Zustand der Elektroncnhiille crreieht, den man 
als abgesehlossene Schale bezei(hnet. Den Quantenzahlen n 1,2,3,4 
sind die K, L, M,N-Suhalen zugeordnet. Das Nconatom z. B., mit dem 
die L-Schale abgeseblossen ist, besitzt die Elektronenkonligurat ion 
ls-2s-2p (5 . Im folgenden Element Natrium ist das hinzukommende Elek¬ 
tron (im Grundzustand) in einer 3s-Balm gebunden. Bei den schwereren 
Elcmcnt.cn findct die Reihenfolge des Aufbanes jedoeh nieht iminer nach 
der einfaehen Hegel statt. 

Man bezeiehnet die auBerhalb einer abgesehlossenen Nehale befind- 
liohcii Elektronen als die Valenz- oder Leuchtelektronen, da sie hawpt- 
sachlich fiir auliere Reaktioncn des Atoms in Frage konmnen. Dureh 

b W. Pauli, Quantentheorie. Handbueh <1. Physik Bd. 23. Berlin 192H. S. 11)2. 
H. A. Kramers, Dio (Irundlagen dor Quantentheorie. Hand- und Jahrbuoh <1. 
ohoni. Physik. Bd. 1, I. Leipzig 1933. A. Sommkrfkld, Atoinbau und Kpektral- 
1 in ion. Bd. 2, 5. Aufi. Braunschweig 1931. E. Fuas, Einfiihrung in die Quanten- 
thooric. Handbuch dor Experimontalphysik. Erganzungswerk Bd. II. Leipzig 193/5. 
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Aufnahme von kinetischer Energie freier Elektronen oder durch Ab¬ 
sorption von Lichtquanten gehen die Valenzelektronen in Zustande 
hOherer Energie (angeregte Zustande der Atonie) liber. Die Termsymbole 
bezeichnen diese Energiezustande der Atome, und zwar dureh groBe 
Buchstaben. 

Bei den leichteren Elementen wirken die Bahn- und Spinmomente der 
einzelnen Elektronen so aufeinander, daB sich ein resultierendes Bahn- 

m0mM “ L-.T1, (27) 


vekt 


und ein resultierendes Spinmoment 


s = rsj (2s) 

vekt 


ergibt und die innere Quantenzahl durch vektorielle Addition der beiden 
Momente folgt: 

h J-LhN. (29) 


Man bezeichnet diese Art der Termbildung als das Russell-Naunders- 
sche Kopplungsschema. Die Zuordnung der L zu den Termsymbolen 
erfolgt in der glcichcn Weise wiebei den 1 naeh Tabelle2. (Die Bedeutung 
von S als resultierendem Spinvektor ist nicht mit dcrn Tennsymbol S 
flir L - 0 zu verwechseln!) 

Je nach der Elektroncnzahl der Atome kttnnen ganz- oder halbzahligo 
Werte von S und J vorkonnnen. Die vektorielle Addition ergibt z. B. 
fur Jalle Wertezwischen L iiS und | L-K |, die sich uni cine Einhoit- unter- 
scheiden. Z. B. L-l, S -1J. MOgliehe Werte von J: 2J, U, L 
Die Zahl der J-Werte ist im HOohstfall 


R 28 i 1. 

Man nennt R die permanente Multiplizitat. Es gilt die Regel: In Spekt ren, 

die von Atomen oder lonen mit ,m k n,n<,(f Klektronenzahl omittiert 

geriKUM’ 

werden, treten Terme ^ 1 Multiplizitat auf. 

ungomdcr 

Das gesamte Tennsymbol wird in der Form 

n ll Lj oder n ll Lj 

geschrieben. Die erste Form bezieht sich auf Terme, bei denen die 
arithnietische Summe der 1 gerade, die zweite auf Terme, deren 2J\ l 
ungerade (odd) ist. 

Infolge der vektoriellen Addition der L-, S- und J-Werte sind fur cine 
Elektronenkonfiguration unter Umstanden mehrere Termwerte niOglieh. 
Solche Terme, die sich durch verschiedene Werte von J unterscheiden, 
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Tabollo 3. 


Worto dor innoren Quantenzahl J. 


L Term- 
syrnbol 

Singulottsyst. 
R™ 1 

Dublettsystem 

2 

Triplettsystom 

3 

Quartettsystom 

4 

0 S 

1 P 

2 D 

3 F 

4 (1 

0 

l 

2 

3 

4 

i 

4 H 

H H 

24 3 J 

34 44 

1 

0 1 2 

1 2 3 

2 3 4 

3 4 5 

a 

i 14 24 

4 14 24 34 

14 24 34 44 

24 34 44 54 


Quintettsyst. 

Sox t< >t tsy s t< 

Septottsystom 

Oktottsystem 


It - r> 

6 

7 

8 

0 s 

2 

24 

3 

34 

1 p 

J 2 3 

14 24 34 

2 3 4 

24 34 44 

2 I) 

0 I 2 3 4 

4 U 24 34 44 

1 2 3 4 r> 

14 24 34 44 54 

3 F 

J 2 3 4 6 

4 14 24 34 44 r>j 

0 1 2 3 4 6 6 

4 14 24 34 44 r»4 «4 

4 (1 

2 3 4 f> <> 

14 24 34 44 r.4 <>4 

1 2 3 4 5 6 7 

4 ij 24 34 44 r>4 «4 74 


ncnnt. man Multi pletts 1 ). Im einzelnen nennt man Term© mit der Multipli- 
zitiit R 1,2,3... Singulett-, Dublett-, Triplett- usw. - r rerme. 

Die fiir die versehiedenen L- und R-Worte mOgliohcn J-Zustande wind 
fiir den Kail der Russel I-Saunderssehen Kopplung 2 ) in Tabollo 3 zu- 
sammengestellt. Wie man sieht, sind E-Terme stets einfaeh, R-Terme 
hbchslens droifaoh, D-Termo hoehstens funffaeh usw. Bei Hingulett- 
systemen kann von der Angabe der Multiplizitat R ( 1) und der innoren 
Quantenzahl «1 ( L) abgesehen wordon, da die Zuordnung eindeutig 1st. 

1) i(^ Kopplung der den Elektronen sehwererer Elemente zugehbrigen 
Quantenzahlen ist sehr viol komplizierter als die Russel I-Saunders- 
Kopplung. 

Der Energiezustand eines Atoms (I des neutralon, II des einfaeh 
ionisierten, III des doppelt ionisierten Atoms usw.) ist dureh Elektronen- 
konliguration und Termsymbol vollstandig besehrieben. Beispiel: (Jrund- 
zustand des ionisierten Calciumatoms Call: 

Is 2 2s 2 2p (J 3s 2 3p« 4s 2 S 1/a . 

Jm allgemcinon pfiegt man die Elektronenkonfiguration der abgesehlosse- 
nen Sehalen nicht mit anzugeben. Die Ausgangsterme fur die Emission 

1 ) Sieho z. R. O. Lai'oktk, Thoorio dor MultiploMspoktren. Handbook d. Astro- 
pliysik Rd. 3. Rerlin 1930. H. 603. 

2 ) H. N. Russkih and F. A. Saunders, Now regularities in the spectra of the 
alkaline earths. Astrophys. Journ. 61, 64. 1926. 
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der H- und K-Linien (angeregte Zustande von Call), die ein Dublett- 
system bilden, schreibt man dann abgekiirzt: 

4p 2 P? /a und 4p 2 P$\ /a . 

Es werden somit die Linienbezeichnungen: 

A3968 H: 4s 2 S 1/a -4p 2 P!) a 
A3934 K: 4s 2 S 1/a -4p 2 P < 1 > I/ a # . 

Die den verschiedenen Termen entsprechenden Energiewerte pHegt 
man in einer graphischen Darstellung durch Striche in verschiedcner 
Hohe liber der Abszissenachse, geordnet nach den zu gleichen L- und R- 
Werten gehOrenden Termfolgen, darzustellen. Derartige Niveauschcmas 
sind namentlich von Grotrian 1 ) verOffentlicht worden. Ein Grotrian - 
Diagramm gibt zugleich ein anschauliches Bild davon, welch e Uber- 
gange zwischen den Niveaus den Linien der einzelnen Serien entsprcchen. 

Nicht alle Ubergange zwischen den verschiedenen Quantenzustanden 
eines Atoms koinmen unter normalen Umstanden vor. Eh gel ten ge- 
wisse Auswahlregeln. Eine sehr wichtige sagt aus, dab Ubergange 
nur zwischen Termen mit gerader und ungerader Paritat (Zlj) oder uni- 
gekehrt stattfinden. Die Auswahlregel fiir die innere Quantenzahl J ist 

A J ±1 oder 0 

mit dem Landeschen Zusatzverbot 

AJ *()->(). 

Wenn nur ein Elektron seinen Quantenzustand iindcrt, so ist 

A L * ±1. 

S und damit R bleibcn bci strenger Russell-Saunders-Kopplung un- 
geandert. 

Linien, die den Auswahlregeln widersprechen, hcilJcn verbotene 
Linien (Elementenbezeichnung in eckigen Klammern). Sic treten unter 
anomalen Druckverhaltnissen oder bei stOrenden elektrischen Eeldern 
auf. So sind z. B. die sogcnannten Nebuliumlinien N, und N 2 Ubergange 
zwischen den beiden tiefsten Termen von OI1I, die beide von gerader 
Paritat sind. 

[OIII] A5007 N x : 2s 2 2p 2 3 1> 2 -2s 2 2p 2 3 D 2 
[O III] A 4959 N 2 : 2s 2 2p 23 P 1 -2s 2 2p 2 !D 2 . 

Die entsprechenden Ubergange im Spektrum von 01 unterscheiden 
sich nur dadurch, dab die 2p-Zustande mit 4 Elektronen besetzt sind. 
Die zugehOrigen Linien mit den Wellenlangen A 6300,2 und A 6363,9 
sind in den Spektren einiger Novae beobachtet worden. 


*) W. Grotrian, Graphische Darstellung der Spektren. Berlin 1928. 
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Die hier wiedergegebene, heute iibliche Bezeichnungsweise ist ausfuhr- 
licher einem von Russell, Shknstone und Turner verOffentlichten 
Bericht 1 ) 7,11 cntnehmen. In der alteren Literatur sind vielfach auch 
andere Termbezeichnungen angewandt wordcn. Eine Obersicht iiber die 
Bezeichnungen von Paschen, Fowler, LandiS und Russell-Saunders 
siehe z. Ik bei Frericiis 2 ). 

Uni die Energiewerte der Terme berechnen zu kdnnen, muO der funk- 
tionelle Zuaammenhang zwischen den Quantenzahlen, der durch die 
aymbolische Schreibweise der Terme angedeutet wird, gegeben aein. 
Man hat in erster Naherung: 

r V _ E R 

ho (n-a- 1 /9/n 2 ) 2 • ( 30 ) 

Hierin Kind a und fi Funktionen der inneren Quantenzahl J 'f(L, S). 
R ist die Rydbergsohe Konstante, deren Wert 
2jr 2 m e 4 

R h 3 .109737,42 1 - 0,00 cm 1 (31) 

iat, wobei m und c Masse und Ladling des Elektrons bedeuten. Bezeieh- 
neti man in it M und Z Masse und Ladung des Atornkerns, so wird fiir cin 
Atom in it einem Elektron, wonn man sieh auf die ersten (Jlieder einer 
Reihenentwieklung besehn'inkt, 

n 2 (l i m/M j 1 n 3 (1 i m/M)\4n j i J* 

''Ijt e 2 (42) 

a (7,284 i 0,()()(>)-H)" 3 

ist die Sommerfeldsehe Eeinstrukturkonstante. 

Betraehtet man Wasserstoff mit der Masse M,, und der Kernladung 1, 
so bekommt man fiir die Wellenzahlen des WasserstoHs in praktiseh ge- 
niigender Annaherung: 

" R n (,,a- V). K„ R( 1 I ' ■ 10»«77,7«cm"(33) 

n, und n 2 , hier Laufzahlen genannt, sollen dabei die Rcihe der ganzen 
Zahlen durehlaufen outer der Bedingung n 2 >iij. Man erbalt dann die 
folgendcn Scrien des WasserstolTs: 

1 n 2 2,3,4 . . . Lyman-Scrie (IJltraviolott), 

n i - n 2 M,< r > ■ • • Balmer-Serie (H a , H^, H y usw.), 

n L 3 n 2 4,5, (5 . . . Ritz-Paschen-Serio (Infrarot) 

J ) Russell, Hhenstone and Turner, Report on notation of atomic, spectra. 
Phyn.Rov. 33, 900. 1929. 

2 ) R. Frerichs, Analyse und Ban der Linienspoktra. Handbuch d. Physik 
Bd. 21. Berlin 1929. S. 291. 
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sowie fur n x - 4 und 5 die astrophysikalisch weniger bedeutsamen Bracket- 
und Pfund-Serien. 

Sind mehrere Atome zu einem Molekul verbunden, so geben Rotations- 
schwingungen und Kernschwingungen AnlaJ3 zu neuen Linien. Sie sind 
so zahlreich, daB sie in Form von Banden auftreten. Man nennt dahor die 
von Molekeln erzeugten Spektren aueh Bandenspektren. Betreffs der 
Theorie und Analyse der Bandenspektren sei auf andere Darstellungen 
verwiesen 1 ). 


Sechhtes Kapxtel. 

Optische Grundlagen. 

§ 1. Optische Abbildung durch Linsen und Spiegel 1 ). 

Die Beobachtungsobjekte der Astronomie befinden sich, vom Stand- 
punkt der optischen Abbildung aus botraehtet, in unondlicher Knt- 
femung. Die von einem leuchtenden Punkt ausgehenden Struhlen treten 
als paralleles Strahlenbiischel in die Offnung (Eintrittspupille) der opti¬ 
schen Einrichtung ein und werden durch Brechung (in Refraktoren) 
oder Spiegelung (in Reflektoron) in der BrennHiiche zu einem Bild ver- 
einigt. Bei visuellen Beobachtungen wird das Bild durch ein als Lupe 
oder Mikroskop wirkendes Okular betrachtct. Bei photographisclien 
Aufnahmen wild die lichtempfindlicho Sehicht der Platte dirckt in die* 
Brennebenc gebracht. Eino Weiterleitung der Strahlon ist nur bei spek- 
trographischen Aufnahmen oder bei physikalisclien Untersuehungen an 
fest aufgestellten Strahhmgscmpfiingern notwendig. In seltcner vorkom- 
menden Fallen werden brechonde und reflektierendo Fliielien im gleiehen 
Instrument zur Vereinigung der Stridden vorwandt. Urn die Strahlungs- 
verluste durch Absorption und Streuung gering zu haltcn, gilt jcdoch im 
allgemeinen als Grundsatz, die Zahl der o])tisch wirksamen Klaelien 
mOglichst klein zu haltcn. 

*) R. de L. Khonio, Quantenineclianik, Bandenspektren mid Molckiilhnu. 
Handb. d. Radiologic J4<l. 6, 2. Aufl., Toil 2. Leipzig 1934. Kap. I; W. Wei/.ki., 
Bandenspektren. Handb. d. Expcriinentalphys. Erganzutigswerk Bd. I, Leipzig 
1931; K. WmtM, Bandenspektra. Handb. d. Astrophysik Bd. 3, Berlin 1930. N.738; 
fi'rner Hand- und Jaiirb. d. clicrn. Pliysik Bd. 9, Abschn. 1 -IV. Leipzig 1934 193(i. 

2 ) Lehrbiiehor: Czapski-Eppenstbin, Grundziige der Theorie der eiitiseben 
Instrument!'. 3. Aufl. Leipzig 1924. (Sehr ausfiihrlichcs Literaturvorzciclmis); 
A. Gleichen, Die Theorie dor modernon optisehon Instrument!'. 2. Aufl. Stuttgart 
1923; M. v. Rohk, Dio optisehon Instrumente. Aus Natur und Goisti'swolt Bd. 88. 
3. Aufl. Leipzig und Berlin 1918; A. Konio, DieFornrohre und EntfornungHinosser. 
Berlin 1923; C. A. Sonnefeld, Die Hohlspiegol. Berlin 1931. A. Konio, Geo- 
metrischi' Optik. Handbuch d. Experimentalphysik 20 , 2. Leipzig 1929. 
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Das fur visuelle Beobachtungen bcstimmte astronomische Fernrohr 
besteht nach den Angaben von J. Kepler aus zwei sammelnden Linsen- 
folgen, Objektiv und Okular, deren einander zugewandte Brennpunkte 
zusammenfallen (Abb. 3). 

Nach der Uauflachen Theorie versteht man unter der Brennweite eines 
Lmsensystems den Abstand des Brennpunktes F' vom zweiten Haupt- 
punkt H 2 . Bezeiehnet man die EinfallshOhe eines parallel zur Achse ein- 
fallenden Strahls mit h, so wiire 

f '-h/tgu'. (!) 

iiir den Beobaehter ist eine andere ebenfalls von Gauss gegebene De¬ 
finition zwcckmaBiger. Danach ist die Brennweite das Verhaltnis der 



Abb. 3. Siruhlengang ini astronomisclicn Kcmrohr. 


lmearen Grblle b des Bildes (dues unendlich fernen Objektes zu (lessen 
sebembarer Grdbe fl. Die Brennweite ist in diesetn Kail der Abstand des 

Brennpunktes vom zweiten Knotenpunkt K a und (lurch die Gleiehung 
gegeben 

f' b/tang (I. ( 2 ) 

Da infolge der sphiirischen Abweichungen die Luge des zweiten Haupt- 
punktes von h, die Gage des zweiten Knotenpunktes von fi abhiingig ist, 
hat Hartmann 1 ) vorgeschlagen. a, Is Brennweite den Grenzwert zu be- 
zeiehnen, deni sieh f' in Gl. (2) mit abnehmendein [I niihert. Der zweite 
Knotenpunkt niihert sieh dabei demselben Punkt, deni der zweite Haupt- 
punkt mit abnehmendein h zustrebt, ohne daB alter h in der Definition 
der Brennweite auftritt. Von der Vercinigungswcite, die vom Seheitel 
der letzten Linso gerechnet wird, unterseheidet sieh die Brennweite urn 
den Abstand des Linsenschcitels vom zweiten Hauptpunkt, und dieser 
ist fur verschiedene Zonen des Objektivs mit den zugohttrigcn sphiiri- 
schen Abweiehungen behaftet. 

J. Hartmann, Objoktivuntorsuchurigen. Z. f. Instrkdo. 24, 33 . 1904 . 
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Die zur Abbildung eines Objektpunktes beitragenden Stralilen- 
biischel werden durch die Rander der Linsen oder durch besondere Blcn- 
den begrenzt. Befinden sich mehrere Blenden im Strahlengang, so wird 
eine von ihnen das vom Objekt ausgehende Strahlenbiindel am starksten 
einschranken. Man nennt sie Offnungsblende oder Iris. Jede Blende kanti 
in ibrer optischen Wirkung ersetzt werden durch das Bild der Blende, 
das von dem optischen System oder seinen Teilen erzeugt wird. Man be- 
zeichnet das Bild der Offnungsblende, das von den zwischen Objekt und 
Blende liegenden Teilen der Optik entworfen wird, als die Eintrittspupille 
(p). Das von dem gesamten optischen System erzeugte Bild der Eintritts- 
pupille heiBt Okularkreis oder Austrittspupille (p'). Es ist identisch mit, 
dem Bild der Offnungsblende, das von den Teilen der Optik entworfen 
wird, die hinter der Offnungsblende liegen. 

Durch das Verhaltnis der Durchmesser von Bin- und Austrittspupille 
ist die VergroBerung /’ eine Fernrohrs gegeben: 

/’p/p'. (3) 

Andererseits ist die Winkel vergroBerung des astrononiischen Fern¬ 
rohrs bestimmt durch r.tgp.M-f'if, (4) 

oder fur f 2 — f 2 ' r 

wobei sich die gestrichenen GrOBcn auf die hintorcn Brennweiten, die 
Indices 1 und 2 auf Objektiv und Okular beziehcn. Durch das negative 
Vorzeichen ist angedeutet, (laB das mit dem Auge bctrachtete Bild um- 

gekehrt ist. Kin* astrono- 
misehe Zwecke ist dies vollig 
belanglos. Man verzichtet 
dahcr zugunsten einer ver- 
Abb. 4. Galileiscluvs Kmirohr. melirten Lichtstarke und 

besscren Definition darauf, 
die Bilder wie bei einem terrestrischen Fornrohr (lurch eine Umki‘hrlinse 
wieder aufzurichten. Es laBt sich allcrdings auch ohne Zusatylinse ein 
aufrechtes Bild erreichen. So wird bei dem hollandischen oder Galilei- 
schen Fernrohr als Okular eine negative Linsc so in den Strahlengang 
gebracht, daB ihr (hinter der Linse liegender) vorderer Brennpunkt- und 
der hintere Brennpunkt des Objektivs zusammenfallen (Abb. 4). Der 
groBte Nachteil dieser Anordnung ist die IJnmftglichkcit, eine MeBein- 
richtung in der Bildebene zu verwenden, da ein reelles Bild iiberhaupt 
nicht zustande kommt. 

Bei visuellen Beobachtungen wiinscht man in der Regel, ein linear 
grofies Brennpunktsbild zu erhalten, und wahlt deshalb eine groBe 
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Brennweite, so dab das Verhiiltnis von Offnung und Brennweite unter- 
halb von 1:10 liegt. Auf die Bchebung der sphaiischen Abweichungen 
auBerhalb dor* Aehse konunt os dahoi vvenigor an. Von diesen braucht 
nur* dieKoma behoben zu werdcn. Ms geniigt daher bei visucllcn Refrak- 
toren, das Objektiv aus zwei Linsen zusainmcnzusetzen, die zur Vcr- 
ringonmg der Karbenabweiehungen aus zwei versehiedcnen (Jlassorten 
hergestellt werden. (Nahercs im m'iehsten Paragraphen.) Die cinzelncn 
Linsen werden unverkittet in einer JKassung vcreinigt. 

Das Okular hat die Atifgabe, die von den Bildpunkten in der Brenn- 
H{l(die des Objektivs ausgehenden Strahlen als parallcle Biisehel einem 
Punkt der* optisehen Aehse unter vergroliertem Winkcl zuzufuhren. Wird 
die Kintrittspnpille des Auges odor der Augendrehpunkt an diesen Punkt 


(den Augenpunkt) gebraeht, 
so wird das in deni vorderen 
Brennpunkt desOkuIars befind- 
liche Bild bei einem normal- 
siehtigen Auge im Onendliehen 
beobaehtet. Kineeinfaehe Sam- 
mellinse als Okular wiirde (Ii(> 



i. Huygenssches Okular. (Naoh H. Kitimu, 
/.tipski-Kppohtttcm, Ik Aufl. S. 570.) 


Randstrahlen des Objektivs besonders bei liingerer Brennweite nur bei 
selir groBem I)ur(*hinesser aulTangen konnen. Man setztdie Okidare daher 
moist aus mehreren in gewissen Abstanden belindlichen Linsen zusanunen. 
Die vorderste Linse wir'd Keldlinse odor Kollektiv genannt und iiber- 
nimmt in der Irauptsaehe die Sammlung der Strahlen. Die hinterste 
Linsr* odor Linsenfolge heibt die Augenlinse oder das Augenglas. 

Bei dem 11 u vgenssehen Okular, das vielfaeh nieht ganz riehtig als 
negatives Okular bezeiehnet wird, belindet sieh die Keldlinse vor der 
BrennMaehe des Objektivs. b\d< I - und Augenlinse bestehen im einlaeh- 
sten Kail aus plankonvexen Linsen in der aus Abb. 5 ersiehtliehen An- 
ordnung. I)io Karbenabweiehung des Okulars ist beseitigt, wenn zwisehen 
dor Kntfernung d der Linsen und ihren Brennweiten f, # und L die Be- 
zielning besteht (•' , (*' 


1st die Oesamtbrennweite des Okulars f, so hat man naeh den An- 
gaben von M u yokns 1 ) fur die Brennweite der Keldlinse der Augenlinse 
IM/4, fill* die gegenseitige Kntfernung also Of/S zu nelunen. Der Abstain! 
des Augenpunktes von der letzten Khiehe betriigt f/4. Das Huygens- 
sehe Okular hat den Vorteil kleiner Lange. Da aber wegen der Stellung 
der Keldlinse vor der Brennebene des Objektivs in dieser kein Bild zu- 


A 


‘) (‘mt. H 11 you Ns, DiuptriVii. Prop. 51. 1701k 
lUmdh. (I. Kxp<Tim<*ntnlphy!-ik, lid. XXVI. 
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stande konmit, sondern nur ein verkleinertes Bild zwischen don Linsen, 
ist es schwierig, eine MeBeinrichtung, die besonders angepaBt werden 

iniiBte, zu verwondon. 

FurMeBzweckegeeigneter ist das 
Rainsdensche 1 ) Okidar (Abb. (>), 
bei dem die konvexon Seiten dor 
beiden Linsen einander zugekehrt 
wind. Das reelle Bild in dor Broun- 
fiache des Objektivs belindet si<*h 
dieht vor dor Keldlinse. DieBrenn- 
Abb. «. Ramsdonsches Okular. (Naoh weiton von ^Id- und Augonlinso 
H. Brflm, ( ‘ziipski-Rppenstoin, S. r>77.) miissen zur Behebung dor Barben- 

abvvoiohung gloiob dor Gosamt- 
brennweite dos Okulars und gleioh doin Abstain! boidor Linson sein. Da 
hierbei dor Augenabstand Null wird, muB man d boi dor tatsaohliehon 

Ausfuhnmg (d was vor- 
kloinorn. 

Das Kellnorsehe-) ()ku- 
lar (Abb. 7) untorsohei- 
det sioli von dor limns 
donsehon Form des()ku 
lars (lurch <Ii< k /weitoilige 

U U] ^ 

Al)l>. 7. Kcllm-iwh.-H OUular. (N.wh II. Hmn.n, vcrkiUH^ A u^ctiIinso, 
(V < ii[>ski-K|>i>( k nsl.(Mii t S. 577.) dirndl die die Barben 

ab\voi(*hung I x‘s<m 1 igt, 

und dor Augenpunkt in oinon giinstigen Abstain! hinausgeniokt wird. Bin 

Mittonzvvevsehos ()ku- 
lar bositzl cine droifa 
cheverkiUotottammel 
Iinsc’i und in geringem 
Alistand von ihr c k inc k 
cinfaehe Augenlinso. 
B ^ L z L 3 Ly Ahnlieh gebaut sind die 

Abb. S. Ort.hoskopischcs Okular. (Nadi !(. Abbesehon orl liosko- 

(•zaj),ski-B|)|)(‘nsl<‘in, S. 57 9.) pisehen Okulare von C. 

Zeiss (Abb. «S). Zahb 

iei ( dio woitoro Okulartypen sind in don Lehrbuchorn dc*r Optik bo- 
sehrieben 3 ). 

*) *1. Kamhdhn, Phil. Trans. 73, 94. 17X3. 

2 ) C. Kkllnkii, Das orthoskopischc Okular. Braunschweig IS49. 

3 ) Siohe Czakski-Kppknsthin, loo. oil. (Anin. 2, S. 78) S. 574. 
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Photograph isohe Refraktoren, A.strographen oder bei kleineren Di¬ 
men,sionen Astrokamoras genarmt, enthalten ein Objektiv, an deasen 
Ligenschaften andcre and hbhere Anforderungen geatellt werden, ala ea 
bei visuellen Beobachtungon notwendig iat; denn daa von dem Objektiv 
entworfene Bild soil nicht nur in der Ach.se, sondern iiber ein groBcrea 
Feld hin frei von Abbildungsfehlem aein. Die photographiaehen Objek- 
tive enthalten daher meiat 
cine groliere Anzahl von Lin- 
acn. In vielen Fallen beaon- 
dera geeignet Hind vierlinaige 
Objektiveayniinetriaeher Ban- 
art (Abb. !)). Audi kurzbrcnn- 
weitige Objektive mit grolieni 
(Xliningaverhaltnia baben not- 
gedrungen eine grolie Zahl 
brechender Klaeben. Von der 
Moglichkeit.das Brennpunkts- 
bild (lea Objcktiva (lurch wei- 


I 


'i 


Dtr VhrtfMtr nach Sonoefwtd 
freh &ffg. WO Brennwat* 2000 

Hildwdlbung sagittal - 

mtndionaI - - - 



Abb. {). 4linsitfos Objektiv naeh Sonnkkku) 
(Oarl Zeiss). 


U'\v opt ische Binriehtungen va\ vergrobern, macht man nur gelegentJich 
( lebrauch. I in allgemeinen winl die photographisehe Platte in der Brenn- 
c>I xm u> des Ohjektivx verwandt. 

I)( i r Anwendung von Ohjektiven groberen Ihirchmessers ist cine 
(<renze geset/t sowohl (lurch technische Schwierigkeiten bei der Her- 
sfellung der Pinson wie auch (lurch (1 io Absorptionsverluste, die bei den 
notwondigerwoise sehr langen 


it- 


IV 


AI)b. 10. Ncwton-Spie^ol. IMiol o^rnphiseho 
I* Ini I (* an cincn 1 11n ll okivir/ ini I b*<*impunk(. K. 


Lichtwegen ini (,'las so rascb 
anstoigon, daB (lit* VergrbBe- 
n| ng dor (Mlnung keinen Vortoil 
inehrbiotot. In don Reflektnren 
°(I(‘r Spiegel fern rob ren hat- man 
dagogon Inst riimonte, die I mu’ 
woitestgohender VergmBorung 
d(‘r Ollnung an Piehtstarke imincr mehr '/unelnnen. I>i<* Spiegel baben 
(,ah(T “ament lich bei photographisohen Beobachtungon an sehwaehoren 
Sternen und bei physikalisohen rntorsuehungon die Refraktoren vollig 
verdrangt. 

Die einfa.ehste Art des Spiegel fern rohrs ist bei der Newtonseben An- 
ordnung 1 ) gegeben. Das gauze Instrument besteht nur a,us einern para- 
boloidischen Spiegel, in (lessen direktem Brennpunkt sich bei photo- 
graphischen Reobachtungen die Kassette befindet (Abb. 10). Die Kassette 

') I. Nkwton, Pliil. TrmiK. 1, 210. 1721 ; Optics. London 1704. 




84 


J. Stobbe: Allgemeine Grundlagen. 


und ihr Haltekreuz sind im Inneren des Rohres untergebraeht und neh- 
men einen Teil des einfallenden Lichtes weg. In dieser Weise ist. /.. B. 



Abb. II. Hr field or dor Hamburger Stornwarte in Uorgodorl'. 
I birclunoHHer dos Npiogels L in, llrcnnweito II in. 


der 1 m-Spiegel dor Hamburger Stern warte in Bergedorf go him I. 
(Abb. 11). 

Fiir visuelle Beobaehtungen und Beobaehtungen mit. MilCsa|>|>ai'a(on 
(Mikrometer, liehtelektrisehe Zclle usw.) lenkt man die vom llnupt- 

spiegel konunenden Strahlendureh 
einen unter 45" geneigton plan- 
parallelen Spiegel reebtwinklig ab, 
so dalJ der Brennpunkt an die 
seitliche Wand des Rohres /.u lie- 
Abb. 12. gen kommt (Abb. 12). Den oberen 

Nowton-Spiegol mit Hoitlichom Brennpunkt. Teil des Rohres pflegt man im 
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Positionswinkel drehbar zu machen, uni deni Beobaehter die Han- 
tierungen am Bremipunkt des Spiegels zu erleiehtern. Die Abbildung 
erfolgt hoi einem Newton-Spiegel mit seitlicher Ablcnkung in cinem 
von der Lage des Beobaehters abhangigen Positionswinkel bei riehtiger 
Reihenfolge der Quadranten, bei Aufnahmen im direkten Bremipunkt 
aber spiegelbildlieh, d. h. seitenverkehrt. 

Nur no ben bei sei erwiihnt, dali W. Hkrsohkl 1 ) gegen Ende den 
IS. Jahrhunderts einen Spiegel von 122 cm Durehmesser verwendete, 
(lessen optisehe Aehse gegen die des B oh res etwas geneigt war. Das am 
Rande der EernrohWVffnung entworfene aulieraxiale Bild wurde dort 
von dem Beobachter mit einem Okular betraehtet. Diese unter deni 
Namen front view telescope bekannte Anordnung hat jedoeh nur mehr 
liistorisches I nteresse. 



I^ine angenehmere Lage des Boobaclitungspunktos wird bei deni Re- 
llektor nach (juionoav 2 ) (lurch einen konkavcn ellipsoidischen Auffang- 
spi(‘g(d erreicht, der, kurzhinter deni Bremipunkt angeordnet, dieStrah- 
len zu einem aufVeehten Bild in der Mitte des durchbohrten Maupt- 
spiegels vereinigt (Abb. 12). 


Vorleilha fter ist das von Casskokain angegebene Spiegelsystem, bei 

dem die Strahlcn vor direr Vereinigung (lurch (Miien konvexen llyper- 

boloidspiegel zuruckgeworfen werden (Abb. 14). I lurch (Urn Auffang- 

spi(‘g(4 wird die Aquivalentbrennweitc des Systems auf et wa das I)i*(d- 

(ache des I huiptspiegels verlan- 

gert. I bn die I )urclibohnmg des 

I huiptspiegels zu vermeiden, kaim 

der Strahlcngang fdmlieh wi(‘ I mm 

d<MU Newton-System (lurch (mikmi 

planparallelen Spiegel zu einem all \n r - ■ . . , 

/ 1 ^ Ann. If>. ( ass(‘gmm-S»pi(‘g<‘l mil soil lioliom 

seitlichen I build des Roll res'*) ge- lironnpunkt. a) Konvcxrr 1 lilf'sspiogol, 
richtxd, werden (Abb. Lb). !>) IMnnspicgcl. 



1 ) V\ . 11 u ascii ku, PhiI. Tm,ns. 76, 401). 17S(>; sioho nuoh Tnins. ()p!. Sue. 46, Nr. 4. 
11)24 25; /. f. I ns! rkd(‘. 46, 222. 11)20. 

2 ) .L (lui'Kioitv, Optica promote. London 1002. S. 1)4. 

:t ) Niche <J. W. Ritciiuy, Astrophys. Journ. 29, IDS. 11)01); Mount Wilson Contr. 
Nr. 20. 
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Sollen die beiden meistgebrauchten Spiegelanordnungen nach Nkw- 
ton (Abb. 12) und Cassegrain (Abb. 15) an einem Instrument wahl- 



Abl>. MS. Spiegel der Fniv.-Stemwarte Merlin-Mai >elsl>erg. 

Freic Oft'nung des Spiegels 122 cm, Hrennweile im Newlon-Kokus s,10m. 

weise benutzt werden, so liilit sieh dies leieht (lurch ein ausweohsel bares 
Fern rob roberteil erreiehen, (las in einem Fall den Planspiegel des New- 



Abb. 17. Strahlengang im Coud6-Fokus des 250 cmdVIoiiiit-Wilson-Spiegels. 
(Nach V. (1. Abbot, Astrophys. Joum. 69, 290. 1020.) 


VI. Kap. § 1. Optische Abbildung durch Linsen und Spiegel. 
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ton-Systems, im anderen Fall den Auffangspiegel des Cassegrain-Systems 
enthalt. Der 122 cm-Spiegel der Universitatssternwarte Berlin-Babels- 
berg 1 ) ist fur diese beiden Verwendungszwecke eingerichtet (Abb. 16). 
An dem gleichen Instrument kann der Planspiegel des Cassegrain-Sy- 
stems um 120° gedreht werden, wodurch die Strahlen einem mit dem 
Fernrohr fest verbundenen Spektrographen zugefuhrt werden. 

An dem 250 cm-Spiegel des Mount-Wilson-Observatoriums 2 ) kOnnen 
die Strahlen durch den Planspiegel des Cassegrain-Systems in die Richtung 
der Polachse des Instruments reflektiert werden (Abb. 17). Da dies eine 
zum Erdboden unveranderliche Richtung ist, kann die Strahlung so 
auch fest aufgestellten Apparaten zugefuhrt werden. 

Astronomische Fernrohre, die sowohl reflektierende wie brechende 
Flachen enthalten, sind zur besseren Behebung der Bildfehler mehr- 
fach vorgeschlagen worden. Bei Spiegeln wiirde sich zwar nach Schwarz- 
schild 3 ) eine Hebung der spharischen Abweichung und der Koma durch 
komplizierte Flachen fur den Haupt- und Fangspiegel erreichen lassen. 
Die Schwierigkeiten der Herstellung sind aber so groB, daB ein derartiger 
Spiegel iiber das Versuchsstadium noch nicht hinausgekommen ist. 

Ritchey 4 ) und Chretien 5 ) haben das Schwarzschildsche System so 
abgeandert, daB bei einem Cassegrain-System der Hilfsspiegel konvex 
ausgebildet ist. Spharische Abweichungen und Koma werden gehoben, 
dagegen nicht Astigmatismus und BildfeldwOlbung. Ein Spiegel dieser 
Art ist fur das Naval Observatory in Washington hergestellt worden. 
Das Problem, auch die BildfeldwOlbung zu beheben, ist durch M. H. Vio- 
lette 6 ) mit Hilfe eines zusatzlichen Linsensystems gelOst worden. 

R. A. Sampson 7 ) hat versucht, alle dem Spiegel eigenttimlichen Bild¬ 
fehler durch ein optisches Linsensystem zu verbessern. Der Fangspiegel 
wird als meniskenfOrmige Konkavlinse mit versilberter konvexer Seite 
ausgebildet und zwischen Haupt- und Fangspiegel noch ein weiteres 

*) Veroff. Univ.-Stornw. Berlin-1tabolsborg, 3, 80 Heft 1. 1919. 

2 ) Nature 99, 385. 1917; Observatory 41, 130. 1918; Z. f. Instrkdo. 39, 317. 
1919; Report of the Director of the Mount Wilson Obs. 19l9ff.; Z. f. Instrkdo. 
43, 199. 1923. 

3 ) K. Schwarzschild, Untorsuchungon zur goomotrischon Optik. Abhandl. d. 
(k\s. d. Wiss. (Gottingen. Math.-Phys. Klasse. Neue Folge 4, Nr. 1-3. 1905; auch 
Astron. Mitt, der Univ.-Stornw. Gottingen Nr. 9-11. 1905; Ref. Z. f. Instrkdo. 26, 
202. 1906. 

4 ) G. W. Ritchey, Tho modern reflecting tolescopoandthonowastronomical photo¬ 
graphy. Trans. Opt. Soc. 29, 197. 1927; Journ. Roy. Astron. Soc. Canada22, 207. 1928. 

5 ) H. Chretien, Rovue d’Optiquo, Janvier et F6vrier 1922. 

6 ) M. H. Violette. Revue d’Optique 1, 397. 1922. 

7 ) R. A. Sampson, Phil. Trans. 213, 27. 1914; Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 
73, 524. 1913; Ref. Z. f. Instrkde. 34, 331. 1914. 
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Linsenpaar eingeschaltet. Der Glasweg in dem Korrektionssystem wird 
bei Spiegeln mit grofiem Offnungsverhaltnis rechb betrachtlich. 

Wirkungsvoller sind die von Frank E. Ross 1 ) fur die beiden grofien 
Spiegel des Mount Wilson-Observatoriums geschaftenen Korrektions- 
linsen, die bei einem Lichtverlust von nur 0^25 ein praktisch koma- 
freies Feld von 10-30fach vergr6Bertem Durchmesser erzeugen. 

Das weitaus grOBte brauchbare Gesichtsfeld liefert das komafreie 
Spiegelsystem nach Bernhard Schmidt 2 ). Die komafreie Abbildung 
erzielt Schmidt durck einen spharischen Spiegel, in dessen Kriimmungs- 
mittelpunkt sich eine Korrektionsplatte befindet, die eine optische Flixche 
hGheren Grades ist. Wie in der theoretischen Behandlung des Schmidt- 
schen Spiegels durch B. Stromgren 3 ) gezeigt wird, werden bei diesem 
System spharische Abweichung, Koma und Astigmatismus gehoben. 
Die durch die Korrektionsplatte eingefiihrten Farbenabweiehungen 
lassen sich sehr klein halten. Die iibrigbleibende BildfeldwOlbung kann 
durch Aufnahmen auf Filmen, die der kugelfermigen Brennfkxohe an- 
gepaBt werden, unschadlich geinacht werden. Ein System mit dem Off- 
nungsverhaltnis 1:1,75 ist an der Hamburger Sternwarto in Bcrgc- 
dorf ausgefuhrt worden. Mit Vorteil kann der Schmidtsche Spiegel 
ferner fur Kamcrasysteme von Spektrographen verwandt werden, wobei 
man die vom Prisma kommenden Strahlen so schief einfallen lassen kann, 
daB die zentral gelegene Kassette keinen Lichtverlust hervorruft. 

DaB die Bildfeldwolbung bei diesem System auch durch cine Korrek- 
tionslinse dicht vor der Brennfiache gehoben werden kann, ist bereits 
von Schmidt erwahnt worden. Y. Vatsala 4 ) hat zu diesem Zwoc^k eine 
doppelt-konvexe Linse eingefiihrt und die dann auftretende kleineKoma 
durch eine geringe Anderung der Lage der Korrektionsplatte kompensiert. 

Von derUrform des Refraktors ausgehend, ist Schupmann 6 ) zur Kon- 
struktion der Medialfernrohre gekommen. Bei seinem Braehymedial ist 

x ) Frank E. Ross, Astrometry with mirrors and lonsse. Astrophys. Journ. 77, 
243. 1933; Lons systems for correcting coma of mirrors. Astrophys. Journ. 81 , 
156. 1935. 

а ) B. Schmidt, Ein lichtHtarkes komafreies Spiogolsystem. Centralztg. f. Optik 
u. Mechanik. 52 , Heft 2. 1931. Mitt. d. Hamburger Stornwarto in Bergodorf 7 , 
Nr. 36. 1932. R. Schorr, Has B. Schmidtsche Verfahron bei dor Herstollung d(T 
Korroktionsplatten fiir komafreie Spiegel. Z. f. Instrkde. 56 , 336. 1936. 

3 ) B. Stromgren, Das Schmidtsche Spiegelteleskop. Vierteljahrsschr. d. Astron. 
ties. 70, 65. 1935. 

4 ) Y. Vaisala, Pber Spiegelteleskope mit groBem Gesichtsfeld. Astron. Nachr. 
259, 197. 1936. 

б ) L. Schupmann, Die Medialfernrohre. Leipzig 1899; Astron. Nachr. 196 , 101. 
1913; Z. f. Instrkde. 33 , 308. 1913; 41 , 212 und 253. 1921; K. Graff, Astron. 
Nachr. 158 , 279. 1902. 



VI. Kap. § 2. Die Abbildungsfehler. 


89 


die hintere Linse des Objektivs in groBem Abstand von diesem vor einen 
Hohlspiegel gesetzt. Die Strahlen passieren die Linse ein zweites Mai 
und werden dann urn 90° zum Okular hin abgelenkt (Abb. 18). Bei der 
von Schupmann Medial genannten Ausfiihrung 
werden die von der Objektivlinse kommenden 
Strahlen durch ein Prisma mit aufgesetzter 
Sammellinse seitlich abgelenkt. Die Strahlen 
durchsetzen dann zwei Linsen, werden an der 
versilberten letzten Linsenflache zuriickgewor- 
fen und zu einem Bilde unterhalb des Prismas 
vereinigt. Ein Medial von 38,5 cm Offnung 
und 385 cm Brennweite befindet sich auf der 
Privatsternwarte von Fauth in Landstuhl. 

§ 2. Die Abbildungsfehler. 

Im I deal fall werden die von einem Ding- 
punkt ausgehenden Strahlen (lurch die Optik 
in der Hrennebene zu einem Bildpunkt ver¬ 
einigt. Die Ligensehaften der optisohen Hilfs- 
mittel wind a.her der Art, dab sich der Ideal- 
fall nur bis zu einem gowissen (Jrad dor An- 
nilherung verwirklichcnliilit. DieAbweichungen 
von der idealen Strahlenvereinigung bczeiehnet 
man als Abbildungsfehler. 

In versohiedenem Abstand von der optisehen 
Achse oinfallende achsenparallele Strahlen 
werden (lurch eine sphiirisch geformte Flilche 
(Spiegel oder Linse) nieht in einem Brennpunkt vereinigt. Man nennt 
diesen Fehler die sphilrische Abweichimg oder sphilrische Aber¬ 
ration im engeren Sinne. Sie liilit sich vermeiden, wenn den rellek- 
tierenden oder brechenden Elilchen nichtsphilrisehe Oesta.lt gegoben 
wird. Spiegel werden aus diesem Orunde paraboloidiseh gesehliffen. Bei 
Objektivon kann man die spharische Abweiehung auch naherungsweise 
(lurch rnehrere sphilrische FJilchen einer zusammengesetzten Linsenfolge 
heseitigen. Man nennt ein Objcktiv sphiirisch korrigiert, wenn der Aehseri- 
strahl und ein der Aehse paralleler Randstrahl die gleiehe Vereinigungs- 
weite besitzen. Die Unterschiede der Vereinigungsweiten fur die zwi- 
sohen Mitte und Rand liegenden Zonen des Objektivs nennt man Rente 
der spharischen Abweichungen oder Zonen fehler. 

Wenn eine Linse nicht aus vOllig homogenem Material besteht xind 
der Breohungsindex infolgedessen in verschiedenen Teilen der Linse 



Abb. 1H. Brachymcdinl. 
(Nadi Z. f. Inslrkdo. 19, 290. 
181)9. Wg. 1.) 
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nicht der gleiche ist, wird die Vereinigungsweite einer ringfOrmigen Zone 
fur achsenparallele Stralilen eine Abhangigkeit vom Positions winkel 
zeigen. Dieser Fehler heiBt Astigmatismus auf der Achse. 

Betrachtet man ein seitlich der Achse schief eintretendes enges Buschel 
paralleler Strahlen, so findet eine eigentliche punktformige Vereinigung 
der Strahlen iiberhaupt nicht mehr statt. Diese Erscheinung wird 
Astigmatismus schiefer Buschel genannt. Ein in das Objektiv mit 
kreisfOrmigem Querschnitt eingetretenes Buschel wird nach der Brechung 
elliptisch unter steter Veranderung des Achsenverhaltnisses der Ellipse. 
An zwei Stellen im Bildraum entartet die Ellipse zu einer Geraden und 
es entstehen zwei aufeinander senkrechte Bildlinien (Abb. 19 ). Die im Meri- 



Abb. 19. Astigmatismus schiefor Buschel. (Nach H. Bobgehold, Dio goomotrischo 
Xheone der optischen Abbildung. Czapski-Eppenstein, Crundzugo dor Thoorio 
der optischen Instrumente. 3. Aufl. Leipzig 1924. S. 2(i.) 

dionalschnitt, d. h. in der durch Achse und schiefen Strahl gelegten Ebene, 
entstehenden Bildpunkte heiBen sagittate Vereinigungspunkte oder sagit¬ 
tate Bildlinie. Die tangentialen Vereinigungspunkte oder die tangentiale 
Bildlinie liegen in einer zum Meridionalschnitt senkrechten Ebene, die ge- 
wohnlich Sagittalschnitt genannt wird. Die Gesamtheit aller in der Ding- 
ebene liegenden Punkte wird durch eine Linse in zwei getrennten Bild- 
flachen, der sagittalen und der tangentialen Bildschale, abgebildet. Die 
senkrechten Abstande der Bildschalen von der idealen Bildebene, die 
ihre gemeinsame Tangentialebene an der Achse ist, ergeben die sagittale 
und tangentiale BildfeldwOlbung. Die Differenz der Abstande der 
tangentialen und sagittalen Bildschalen ist ein MaB fur den Astigmatis- 
mus. Eine Bedingung fur die Hebung der BildfeldwOlbung bei gehobenem 
Astigmatismus ist von J. Petzval gegeben worden. Sind <p die rezi- 
proken Brennweiten der Linsen eines Objektivs und n die zugehbrigen 
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Breehungsindiees, so 
gegebonen Form: 


lautot die Petzval-Bedingung in der von Petzval 1 ) 


0 . 


Hoi vimiollen Bcolmohtungen genugt die Bcseitigung des AstiginatinimiH 
schiefer Biisehel in der Weise, dab man sagittale und tangentialc Bild- 



I. (Zeiss- 2. Zeiss-Ikon- 

lessor 1 : (>,3. Kmosliu* I : 1,S. 


2. ('. Zeiss-lb’o(nr 

I : 1,4. 


Abb. 20. Ikm uml Dildieldwblbung pliologmphiseher Objekiive. Dio ausgozogeneii 
Kurven stellrn die sugiMule Mildkriimmtmg, din geslriehehon Kurvon die (ungon- 
halo Mildknimmung in Pmzrnlon der kmnnwiMk 1 dm*. (Nneh W. Muhtk, Hmu- 
Jirion der phologmphisehen Objekiive. Ihmdb. d. wiss. u. nngevv. IMiologmpliio 
Hd. 1. Wien I932. Abb. 222, 3<)(> u. ;)]().) 


s<*ha Ion nahe zusani men fallen IaBt. Die iibrigbleibende Bildfeldwolbung 
wird nicht storend empfundon, da man das Okular auf die mit demi Ab- 
stand von der Aehse veninderliehen Vereinigungspunkte einstellen odor 
aueh mit dem Auge akkommodieren kann. Bei photographisehen Auf- 
nahmen ist es zweekmaBiger, das Bild in einer Bbene zu erhalten. Bei 

') J. .Pktzval, Benefit iiber die Krgebnisse einigor dioptriseher Uidersuehungen. 
IN'sMi 1843. S. 27; Wi(‘nor ►Sitzungsber. 24, 99. ] 857. 
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gleichzeitiger Behebung von Astigmatismus und Bildfeldwolbung spricht 
man von stigmatischer Ebnung des Bildfeldes. Moderne Anastigmatc 
leisten in dieser Hinsicht Vorzugliehes (Abb. 20, siehe auch At)b. 0). 

Burch die Ebnung der Brennflache werden die Bildpunktc auf cine 
auf der Achse senkrecht stehende Tangentialebene projiziort. Die Ab- 
bildung in dieser Ebene ist dann scharf, aber sie braueht nieht ahnlich 
zu sein. Man nennt diesen Fehler, der die MaBstabatreuo der Abbildung 
betrifft, die Verzeiehnung oder Bistorsion. Bereits bei nieht wegen 
Bildfeldwolbung korrigierten Objektiven tritt eine Verzeiehnung auf, 
wenn die Abbildung auf einer durch den Brennpunkt gehenden Fbene 
(einer photographischen Platte) erfolgt. Seitlich der Achse gclegenc mid 
in diesem Fall notwendig unschaife Bildpunktc liegen in der Verliingerung 
der vom Objekt durch den optischen Mittelpunkt des Objektivs gezoge- 
nen (ieraden. Weieht die Riehtung zu eineni Objekt von der optischen 
Achse urn den Winkel a ab, so erhiilt das Bild in der Breniipunktsebone 
den Abstand f'-tgu vom Brennpunkt. Biese Tangentenabhangigkeit 
eines scitliehen Bildpunktes bezeiehnet man in der Astronomic als nor- 
male Verzeiehnung, wall rend als eigentlichc Verzeiehnung nur die Ab- 
weichungen von der normalen Verzeiehnung angesehen wen-den. Die 
Verzeiehnung wild kissenformig genannt, wenn die VergroBcrung mil 
dem Abstand von der optischen Achse zunimint, toimenformig, wenn sie 
abnimmt. 

Ist bei einem Objektiv die spharisehe Abweichung fur einen Punkt 
auf der Achse behoben, so werden aehsennahe Piniktc im allgemeinen 
mit Abweiehungen abgobildet, die von der gleiehen (IroBenordmmg 
sind wie die Abstiinde der seitliehen Punkte von der Achse. Dm ein<- 
verniinftige Abbildung eines kleinen, senkreclit zur Achse stehendi'ii 
Fliiehenstiieks zu ermogliehen, mull in den Biischeln, durch die der 
Achscnpunkt abgebildet wird, eine Beziehung bestehen, die zuerst von 
E. Abbe 1 ) aufgestellt und als notwendige und auch ausreichendi' Be- 
dingung fiir die scharfe Abbildung eines Flaehenelements durch (>nd- 
Uch geoffnete Biindel bewiesen worden ist. Fiir einen Dingpunkt in un- 
endlielicr Entfernung lautet die Abbesehe Sinusbedingung: 

h/sinu'-f'. ^ 7 ) 

h ist die Einfallshohe eines aehsenjiarallelen Strahls, u' ist der Winkel, 
unter dem dieser nach derBreehung die Achse sehneidet, und f' die Brenn- 
weite der achsenbenachbarten Strahlen. BieErfullung der Sinusbedingung 

! ) K. Abbe, Schultzes Arch. f. mikr. Anafc. 9, 420. 1873; Sit/.ungsbcr. <1. .Icnacr 
Gos. f. Med. und Naturwissonscli. 1879, 131; Gcs. Abhandl. Bd. 1, Jena 1004 
S. 101 und 213. 
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kann von jodom leistungsfahigen Objektiv verlangt werden. Sie ist 
gleichzeitig die Bodingung dafiir, daQ bei dor Abbildung eines unendlich 
fernen I’nnktos durch schiefe Biixchel die Helligkeit der Zerstreuungs- 
hgur symmetri'scli zum Hauptstrahl wird. 

Die (lesamthcit aller Abweiehungen, die !>ei dcr Abbildung eines seit- 
lj( ' h dor At,hw gelogcnen Punktes (lurch ein weitgeOffnetes Busohel auf- 



Abb. 21. Konm hoi 
gohnhonom Astigma- 
tismus. (Naoh II. 

Bou<;i<;imu>, | >i<v 
kfmsl lioho Krvvoitn- 
nmg dor Ahhihhmgx- 
gronzon. ( Vi A I’SK I - 
lOlMMONNTIOI N, (Jmnd- 

ziigo del* Thoorio <lor 
opl isolion Inslni- 
ni(‘nl<‘. And. Leip¬ 
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Alili. 22. Perechnele KomnliKiiren eines Paralmlspiegcls 
von 10 m Ihvimweile and l."l. r > Uesiclil.sl’oM l)ei 2(1, 41), 
(id, SO mill Km cm OITmmg. (Ninth I<\ 'I’mnasi:ir. Die 
HeUexiim eines I'amllelslrnhlonlaindols am Paraboloid. 
I )iss. Miinchon. 11 m.IIo 11)14. Kig. 2D.) 


Ii-ctcn Inn (icgcnsaiz zu dcr Abbildung (lurch ein enges Biisehel, die auf 
Astigmal isnms liihrt), wird wegen dcs kometenalmlichen Ausschcns dcr 
Zerst rcmmgsliguron Kinna geimnnf. Der Toil der Konm, dcr (lurch die 
Abwcichung dcr Ntrahlen in dem (lurch den Dingpunkt und die optischc 
Aclisc gelcgten Meridionalsehnitt entsfehf, hoi lit mcridionalc Kimia und 
bcsilyl, cine vves(*n!.lich groBcrc Ausdchnung als die sagittalo Konm. Die 
rechncrische und cxperimenfelle Dntorsuohung dcr Brennllaehe (Kuustik) 
(dues (lurch (-in weilgoolTnetos Biindol ahgehildeten an Borax ialen 
Dmgpunktcs liihrt auf sclir komplizierte Zcrsfrcuungsligurcn. Die Form 
dcr Konm bei gchobenem Astigmatism us zeigt Abb. 21. 

B(‘i Parabolspiogeln ist die spharixchc Abwcichung im engeren Sinnc 
beseitigt und axialc Bildcr werden sclmrf abgehildot. Seitlieh dcr Aehse 
gelegene Bildcr zeigen (lagcgen notwondigerweise alle als spharisohe Ab- 
wcicluing(‘n im weitoren Sinnc bezeichncten Felder, wic Astigmatismus 
solneler Biisclud, Bildwollumg und Konm. Die Rollexion cincs Parallel- 
sfrahlenbiindels am Paraboloid ist von ( Ikockktt 1 ) und cingchcndcr von 

') (< * ^ ( '»<<)( kiott. The parabolic mirror. Aslrophys. Journ. 7, ,4(>2. JHDH. 
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Plummer 1 ) und von Thiersch 2 ) behandelt worden. Der ITntersuchung 
von Thiersch ist Abb. 22 entnommen, die die Zerstreuungsfiguren eines 
Parabolspiegels infolge von Koina, BildwOlbung und Astigmatismus bei 
einem Gesichtsfeld von 1V15 zeigt. Die Koma nimmt proportional zum 
Abstand von der Achse und mit dern Quadrat der Offnung zu. Sic wirkt 
daher besonders unangenehm bei Spiegeln mit groBem Offmmgsverhalt- 
nis. Abb. 23 zeigt die Zerstreuungsfiguren an deni Im-Spiegel der Ham¬ 
burger Sternwarte bei einem Offnungsverhaltnis 1:3. 

Theoretisch sind die Abbildungsfehler optiseher Systeme sehr weit- 
gehend fur jeden Fehler getrennt von Aube behandelt worden. Die innere 
Abhangigkeit und die Zahl der mogliehen Fehler lassen sieh besser in 
den Theorien erkennen, die von Seidel 3 ) und Schwarzschild 4 ) ent- 
wickelt worden sind. Die Seidelsehe Theorie entwiekelt die trigonometri- 
schen Funktionen der Neigungswinkel eines Strahls gegen die optische 
Achse in Keihen und fiihrt bei Mitnahme von (Jliedern dritter Ordnung 
auf die funf Seidelsehen Bildfehler S(l) bis S(f>). Somwarzsciiili) ver- 
wendet den sehon fruher von Hamit,ton und Bruns 5 ) gegebenen Begrill 
dcs Eikonals odor der optisehen Weglange und hat mit seiner Hilfe cine 
sehr elegante Fehlertheorie optiseher Instrumentc und eine Theorie der 
Spiegelteleskope und der ])hotographisehen Objektive gegeben. 1 >i(> Hinf 
Abbildungsfehler dritter Ordnung in den Bezeiehnungen von Seidel 
und SCHWARZSCTIILD sind: 

S(l) B Spharisehe Abweiehung auf der Achse, 

S(2) F Koma, 

S(3) 0 Astigmatismus schiefer Biisohel, 

S(4) I) Bildwolbung, 

S(5) K Verzeiehnung. 

Neben diesen rein geometriseh bedingten Abbildungsfehlern isl bei 
den optisehen (Jeniten, in denen der Strahlengang (lurch Breclmng be- 
einfiulJt wird, die Farbenab weiehung oder ehromatisehe Aberration 

H.G. Plummer, On the miners formed by a parabolic mirror. Monthly Not. 
Roy. Astron. Noe. 62, 352. 1002. 

а ) F. Thiersch, Dio Reflexion eines Parallelstrahlenhi'mdols am Paraboloid. 
Diss. Miinehen 1014. 

3 ) L. Seidel, Znr Theorie dor Fomrohrohjokf-ive. Astron. Naehr. 35, 301. 1853; 
Znr Dioptrik. Astron. Naehr. 37, 105. 1853; 43, 289, 305 und 321. 1850; Miinehner 
Sitzungsbor. 28, 395. 1898. 

4 ) K. NonWAK/seiiiLi), Untersnohimgen zur gooinotrisohen Optik, Ahlumdl. d. 
Gos. <1. Wiss. Gottingen. Math.-Phys. Klasso. Neuo Folgo 4, Nr. I 3. 1905; auoh 
Astron. Mitt, dor Univ.-Stornw. Gottingen, 9 11. 1905; Kef. Z. f. Instrkde. 26, 
202. 1900. 

б ) H. Bruns, Das Fikonal. Loipzigor Sitzungsber. 21, 321. 1895. 
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Abb. 22. Aul.lcraxialo ttlornbildrr am tt|>i<*g<‘l <l<*r Hamburger •Stornwarlo. 

(MTmingsverhall nis 1:2. Mabstab 1:1. I mm (>{)". Aul'nabme von H. Summit. 
192f> Kebr. K. Nova Ileroulis. lieliehl ungszeil 20"'. 
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i groBer Bedeutung. Rein reflektierende Instrumente, wie Spiegel- 
^skope, zeigen keine Farbenabweichungen. Die Farbenabwoichung 
isteht durch die Abhangigkeit des Brechungsverhaltnisses von der 
jllenlange. 

S[ach dem Snelliusschen Oesetz besteht zwischen dem Winkel a, unter 
n ein Strahl gegen die Normale auf die Grenzflache zweier Medien 
fallt, und dem Winkel /J, der die Richtung des gebrochencn Ntrahls 
yen die Normale angibt, die Beziehnng 

sin a/sin ft n. (S) 

t Brechungsindex n wird in der Praxis als das relative Brechungs- 
rmOgen eines Mediums gegen Luft angegeben. Das Breehungsverhalt- 
i der Luft gegeniiber dem Vakuum betragt 1,00029. Die Anderung des 
echungsverhaltnisses mit der Wellenlange A kann im allgemeinen 
rch irgendeine Interpolationsgleichung (vgl. S. ‘105) 

n-f(A) (») 

edergegeben werden. Ein aus Lieht versehiedener Wellenlange zu- 
nmengesctzter Strahl wird beim Durchgang durch eine optische 
enzfiaehe in seine spektralen Bestandteile zerlegt. Diese Dispersion 
s Lichtes wird normale Dispersion genannt, wenn das Breehungsver- 
ltnis mit waehsender Wellenlange stetig abnimmt, d. h. wenn 


Zur Kennzeiehnung des Breohungsvermogens optischer Glaser wer- 
n die Brechungsindices an den Stellen der Fraunhoferschen Linien 
, G, (D x i D 2 )/2, F und G' angegeben. Die Differenz n K -n ( . wird mittlere 
spersion genannt. Zwei Medien mit gleicher mittlerer Dispersion 
auchen infolge der Untersehiede von f(A) in den iibrigen Teilen des 
rektrums nichtdie gleiehe Dispersion zu besitzen. Ein besseres Kriterium 
daher der von Abbk als relative Dispersion eingefiihrte Ausdruek 


-n ( 


^ . Um mit bequemen Zahlen zu arbeiten, verwendet die optisehe 
dustrie meist den mit v bezeiehneten reziproken Wert der relai iven 


spersion 


v = 


Tin 1 
HK-Ilr 


( 10 ) 


sr Gang der Dispersion in den auBeren Teilen des Spektrums wird (lurch 
? relativen partiellen Dispersionen angegeben 


no n A ' 
n F n (; 5 


n<r n F 
n F n r ’ 


n F no 
n F n (; ? 
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v - 


n,-1 


na-iij ( n ) 

verwendet, wo die Indices die fur das Brechungsverhaltnis gultige 
Wellenlange bezeichnen. n^n, heifit die Grunddispersion, der t)ber- 
schuB eines dritten n-Wertes iiber n x die Teildispersion. Als relative Teil¬ 
dispersion oder fr-Wert gilt das Verhaltnis der Teildispersion zur Grund¬ 
dispersion 

n 2 -n x ' ( 12 ) 

Untersuchungen an optischen Glasern ergeben, daB fur Glas ahnlicher 
Mischung, z. B. fur alle Silikatglaser oder alle Borosilikatflinte, der 
/I-Wert linear von v abhangt. 

Die Dispersion der Strahlen in den Linsen eines Objektivs bewirkt eine 
Farbenabweiehung der Lage des Bildortes, Farbenlangsabweichung 
genannt, und eine Farbenabweichung der GrdBe dos Bildes, der chro- 
inatischen VergrOBerungsdifferenz. Bei astronomischen Instru- 
mcnten das wichtigste ist die Hebung der Farbenlangsabweichung da- 
durch, daB die Sehnittweiten fi'ir verschiedene Farben mOglichst gleich 
gemacht werden. Kin teleskopisches System mit zwei Linsen erlaubt 
dutch geeignete Wahl der Olassorten die strengo Vereinigung der Schnitt- 
weiten nur fur zwei Farben. Die restlichen Farbenabweichungen eines 
solchen „farbcnfreien“ oder achroniatischen Systems bezeichnet man 
als sekundarcH Spek- 

1 St r* 


t r*uni. Die (JrftBo den «e- 
kundaren Spektrums, ge- 
nauer die Farbenabwei- 
(duing fur die Sehnitt- 
weiten nach dom Durch- 
gang durch die zweite 
Linse, mt bei einem dun- 
nen, zweilinNigen System, 
wenn die (kvsamtbrenn- 
weite durch F und die 
Linaen durch die Indices 
bezeichnet werden, 
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Das sekundare Spek- 24 ^ Zu8a “h a n« von v-und d-Worton. 

j , ■ i . , (Nach A. Konig, Die Farbenabweichungen und ihre 

trum verschwindet oder Hobung. Czapski-Eppbnstein, 8. 296. Leipzig 1924.) 

llamib. d. Kxperimentalphywlk, Bd. XXVI. 7 
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wird bei endlichen Linsendicken vermindert, wenn bei endlicher r-Diffe- 
renz fl-j-Sjist. Die Glassorten der beiden Linsen miissen also so gewahlt 
werden, dafi sie bei verschiedenen a-Werten moglichst den gleichen 
^-Wert besitzen. In Jena sind von Schott und Abbe zahlreiche Vcr- 
suche unternommen worden. um durch Zusatze verschiedener ( hemi- 
kalien zu Flint- und Kronglasern geeignete Schmelzen herzustellcn 


(Abb. 24). 

Mit welchem Erfolg die Farbenlangsabweichung bchoben werden 
kann, ist aus der Wiedergabe der Farbenkurven verschiedener Objektive 
ersichtlich (Abb. 25). DieFarbenkurve stellt die Abhangigkeit der Hehnitt- 

oder Brennweiten von derWcllen- 



lange dar. Ein System mit ver- 
mindertem sekundaren Xpcktrum 
(apochromatischcs System) zeigt 
einen Aachen Vcrlauf der Farben- 
kurve liber einen ausgedehnteren 
Spektralbereieh. 

Um die bishcr behandelten Ab- 
bildungsfehler abzideiten, geniigt 
cine rein geometrischo Optik, in 
derauf die Wellennatur der Licht- 
ausbreitung keine Itiicksiclit ge- 
Abb. 25. Dio FaibonliingKtibwoiobung von nomnicn wird. Vernachliissigt man 
Achromaton K, Y, zweilinsigen Apoehro- ( |j t > endliehe Grblie der 

maten A, AS und oinom droilinsigon Apo- Wcl | cnl;ln „ 0 ( j or Strablung nielli. 

chrornaton H (F— I(M)O). ■ , , , • 

,, so wird man auf 

(Nach A. Koniu, Das I<omrohr. riandb. c , , 

d. Astrophyx. I. 1. Abb. 28. S. 111.) '“'"g 0 ” ,nfol « ( ‘ <l, ‘ r H< ‘ U ’ 

gung des Licht.es an den Blendcn 

des Fernrohrs wird das Bild eincs Objcktpunktes vergWiliert (siebe § 4). 
Das Beugungsbild eincs Fixsterns hiingt von der Form und der (irolie 
derBlenden ab. Es ist im allgcnieinen kreisfdrmig. Bei Aufnahmen mil 
Spiegelteleskopen treten infolge der Beugung am Haltekreuz dm - Kus- 
sette oder der Hilfsspiegel vier und mehr Strahlen binzu (siehe Abb. 211). 
Die Beugungsstrahlen lasscn sich weitgehend vermeiden, wenn die vier 
Quadranten der Fernrohrbfl'nung durch kreisfOrmige Diaphragnum ab- 
geblendet werden 1 ). A. Coudkr 2 ) beschreibt cine auf M. Dan.ion zuriick- 
gehende Metliode, bei <ler die Haltestreben durch Vignetten verkleidet 


J ) z. B. J. Stebbins and E. Whitfoiid, Publ. Astron. Son. Pat;. 47 , 151. 111115. 
a ) A. Coudkr, Modification d’un offot do la diffraction, particular mix tiMosoopos 
reflecteurs. L’Astronomio 48 , 25. 1934. 
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werden, deren Umrisse Teile kreisfOrmiger Offnungen sind. Dieses Ver- 
fahren ist mit einem geringeren Lichtverlust verbunden. 

§ 3. Prufungsmethoden fiir Objektive. 

Mit Ausnahme (ler Verzeichnung lassen sich samtliehe im vorigen Ab- 
schnitt genannten Abbildungsfehler an der Art der Abbildung punkt- 
fOrmiger Bilder erkennen. Die Betrachtung oder besser noch die photo- 
graphische Aufnahme von Sternen gibt daher ein sehr gutes Urteil liber 
die Cute der Abbildung und die GrtfBenordnung der vorhandenen Fehler. 
Der Wechsel des Aussehens axialer Bilder mit der Brennweite gestattet 
einen RiicksehluB auf Zonenfehler, erkennbar an ringformiger Hellig- 
keitsverteilung, und auf Astigmatisinus auf der Achse, der unsymmetri- 
sche Helligkeitsverteilung im extrafokalen Beugungsbild hervorruft. 
Koma und Astigmatismus sehiefer Buschel sind an der Form auBeraxialer 
Bilder leieht erkennbar. Die BildwOlbung geht aus den Unterschieden 
der Vereinigungsweite bei weehselndem Abstand von der optischen Achse 
hervor. Farbenabweicliungen sind an farbigen Saumen und der von der 
Wellenlange abhiingigen Vereinigungsweite zu ersehen. In viclen Fallen 
soli jedoeh cine gonauere Bestimiming der, einzelnen Fehler und ihrer 
GrbBe eintreten. 

Die Lage des Brennpunktcs liiBt sich sehr sehbn naeh deni Foucault- 
sehen 1 ) Messersehneidenverfahren bestimmen. Fiihrt man cine seharf- 
kantige Blende seitlieh in den Strahlengang ein, x — 
der von einer in der Achse gelegenen, uncndlieh -* 
fernen Liehtquelle erzeugt wird, so muBdas Brenn- ' 
punktsbild plbtzlieh verschwinden, wenn die ~f~- 
Sehneide genau in der Brennebene bevvegt wird. 

Belindet sich die Sehneide vor oder hinter der K ou <,aultH<*.lieK Mcsser- 
Brennebene, so wird zuniiehst nur ein Toil der sohnoidonverfahron. 
Strahlen ubgesehnitten, und zwar bei einem fehler- (Naeh .J. Haiitmann, 
freien optisehen System die Halfte, wenn die Astmphys. Obs. 

Messersenneide bis zur optisehen Achse getuhrt 
wird. Besitzt das Objektiv merkliehe sphiiriseho 

oder ehromatisehe Abweiehungen, so lcann aueh das Brennpunkts- 
bild nieht plbtzlieh verlbschen (Abb. 2<>). Bringt man das Auge dieht 
hinter die Sehneide und akkommodiert auf die Objektivbffnung, so 
sieht das Auge das von den Sternstrahlen erleuehtete Objektiv. In 
der Nahe der Brennebene erscheint bei halb cingefuhrter Sehneide cine 
Halfte des Objektivs hell, die andere dunkel. Anders dagcgen, wenn das 

‘) L. Koucault, Comptos rondiiH 47, 958. 1858. Rooueil dos travcaux scientifi- 
ques. Paris 1878. S. 232; A. Wktthaukr, Z. f. Instrkdo. 41, 184. 1921. 

7* 
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Objektiv Abweichungen besitzt. Dann liegt die Grenzlinie zwischen Hell 
und Dunkel in derjenigen Objektivzone, in deren Brennpunkt sich die 
Schneide befindet. Das Objektiv sieht dann ahnlich wie ein schrag be- 
leuchtetes Relief aus. Seine Walle und Vertiefungen entsprechen Ande- 
rungen der Brennweite verschiedener Objektivgegenden. Die ganze Er- 
scheinung ist eingehend von Hartmann 1 ) beschrieben und photogra- 
phiert worden. Die Aufnahmen nach der Foucaultschen Messerschneiden- 
methode, die ein direktes Bild der Strahlenverteilung in der Nahe des 

Brennpunktes geben, werden von Hartmann 
als Fokogramme (Abb. 27) bezeichnet. Sie 
geben ein anschauliches und an Einzclheiten 
reiches Bild der Fehler eines Objektivs. 

Die Abweichungen der optischon Flachen 
von der idealen Gestalt sind bei einein guten 
Objektiv oder Spiegel von der GrOBenordnung 
der Wellenlange des Lichts. Es ist deshalb die 
Avellentheoretische Behandlung des Messer- 
schneidenverfahrens vorzuziehen, die Ray¬ 
leigh 2 ) und Banerji 3 ) durchgefiihrt haben. 
Die weitere Entwicklung der Theorie fiihrto 
Zernike 4 ) auf eine Pnifmethode, die gcgen- 
iiber dem Foucaultschen Vcrfahren den Vor- 
teil hat, daB sich die Fehler auch quantitativ angeben lassen. 

Das Zernike-Verfahren stiitzt sich auf folgende tJberlcgungen: Die 
Abweichungen eines Spiegels von der idealen Gestalt (z. B. von der 
spharischen Form) rufen in der Bildebene Interfercnzcrscheinungen her- 
vor. Interferenzen treten grundsatzlich in zwei Fallen auf: 

1. wenn eine Wellenfront durch wechselndes ReHexionsvermOgen 
eines Spiegels oder gitterfflrmige Abblendung venindert wire! 
(Amplituden gi tter), 

2. wenn eine Wellenfront durch Reflexion in verschiedenen Ebenen 
geteilt wird (Phasengitter). 



Abb. 27. Fokograinm. 
(Nach J. Haiitmann, Publ. 
Aatrophyfl. Obs. Potsdam 15, 
Nr. 46, Tafol 11. 1908.) 


J. Hartmann, Untorsuchungen iib(»r das 80 em-Objokt.iv drs Potsdarnor 
RefraktorH. Publ. AHtrophyH. Obs. Potsdam 15, Nr. 46, 90 und Tafol 11. 1908. 

2 ) Lord Rayleigh, On methods for detecting small optical retardations, and on 
the theory of Foucault’s test. Phil. Mag. 33, 161. 1917. 

8 ) S. Banerji, On Home phenomena observed in the Foucault test. Ast.rophys. 
Joum. 48 , 50. 1918. 

4 ) F. Zernike, Diffraction theory on the knife-edge test and itH improved form, 
the phase-contrast method. Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 94 , 377. 1934. Referat 
Z. f. Instrkde. 56, 384. 1936. 
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Verwendet man als Objekt eine punktfOrmige Lichtquelle und betrach- 
tet ihr durch einen Spiegel entworfenes Bild, so wird dieses im Pall des 
Amplitudengitters erganzt durch Beugungsbilder gleicher Phase 1 ). Das 
Phasengitter dagegen, hervorgerufen durch wellige Struktur der Spiegel- 
oberflache, bewirkt kleine Phasenverschiebungen der reflektierten 
Strahlen und ein Voraneilen der Beugungsbilder um 90° in Phase gegen- 
iiber dem Zentralbild. 

Wird mit dem Auge oder einem anderen optischen Apparat dicht 
hinter den Bildern des Objekts auf die Spiegeloberflache fokussiert, so 
interferieren die durch das Zentralbild und die Beugungsbilder gegange- 
nen Strahlen miteinander in der Bildebene des Auges. Im ersten Fall des 
Amplitudengitters werden helle und dunkle Streifen sichtbar, wahrend 
bei einem Phasengitter die Unebenheiten des Spiegels nicht sichtbar 
werden, da sich die Intensitatsunterschiede der Beugungsstreifen infolge 
der Phasenverschiebung gegeniiber dem Zentralbild gerade aufheben. 

Die Erscheinung des Fokogramms erklart sich wellentheoretisch nun- 
mehr so, daB durch die eingefuhrte Messerschneide die Beugungsbilder 
einer Seite abgeschnitten werden. Die Interferenzen zwischen Zentralbild 
und den Beugungsbildern der anderen Seite machen die wellige Struk¬ 
tur des Spiegels sichtbar. 

Der Zcrnike-Test beruht darauf, daB die Phase des Zentralbildes um 
90° verschoben wird. Das wirkt sich so aus, als ob ein Phasengitter in 
ein Arnplitudengitter veriindert wiirde. Die Beugungsbilder haben jetzt 
die gleiche Phase wie das Zentralbild. Infolgedcssen werden Ab¬ 
weichungen der Spiegeloberflache von der idealen (Jestalt erkennbar. 

Die Brauchbarkeit der Methode des Phasenkontrastes hangt von der 
Horsto 11 ungsmOgli ch k e i t geeigneter Zernike-Seheibchen (Z-disks) ab, 
(lurch die eine Pliasenanderung des Zentralbildes hervorgerufen wird. 
Der Durchmesser der Ncheibchen rmiB je naeh dem Offnungsvcrhaltnis 
des Spiegels 0,002-0,02 mm betragcn. Esgelang Burch 2 ), aus ge])reBtem 
Harz Seheibehen dieser (JrOBe anzufertigen und mit ihnen visuell und 
photograj)his(;h die Abweichungen eines Spiegels festzustellen. 

Die (JrOBo der Abweichungen in der Vereinigungsweite fiir Strahlen 
aus verschiedenen Teilen des Objektivs liiBt sich in sehr rationeller Weise 
nach dem Hartmannschen Lo(*hblendenverfahren 3 ) bestimmen. Durch 

1 ) Kritischo B(^n<>rknng dazu: J. Pxcht, Bornorkangon liber don PhaHonunO'r- 
schied im Bildo dor FraunVioforschon B(^ugungHerHchGinungon. Z. f. Instrkdo. 56, 
363. 1936. 

2 ) C. It. Burch, On the phase-contrast tost of F. Zernike. Monthly Not. Hoy. 
Astron. Soc. 94, 384. 1934; On a zonal Zomike test for paraboloids. Monthly 
Not. Roy. Astron. Soc. 95, 548. 1935. 

8 ) Loc. cit. (Anm. 1, S. 100) S. 23. 
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eine vor dem Objektiv angebrachte Platte mit radial und auf verschiede- 
nen Durchmessem verteilten Offnungen (Abb. 28) werden aus den Strahlen, 
die von einem Fixstern in das Objektiv parallel zur Achse eintreten, eine 
Reihe von Strahlenbiischeln herausgeschnitten. Jedes Strahlenbuschel 
ist dui’ch drei Parameter, den Abstand r von der Achse, den Positions- 
winkel <p und die Wellenlange X des Lichtes vollstandig gekennzeichnet. 
Die Abweichungen von der Vereinigung der Strahlen in einem Brenn- 
punkt, dargestellt als Funktionen von r, <p und X, sind die Fehler des Ob- 
jektivs. Es sind die Zonenfehler eine Funktion von r, Astigmatismus auf 
der Achse eine Funktion von <p und die Farbenfehler eine Funktion von X. 
Da die spharische Abweichung meist nicht fur alle Farben die gloiche ist, 
erhalt man als weiteren Fehler die Farbenunterschiede der spharischen 
Abweichung (chromatische Differenz der spharischen Aberration). Uin 
die Lage eines Strahlenbuschels im Bildraum festzulegen, bestimmt man 

seinen Durchschnittspunkt durch zwei 
zur Achse senkrechteEbenen. Man macht 
zu diesem Zweck zwei extrafokale Auf- 


Abb. 28. HartmannHchc Lodi- 
blondo. (Nach J. Hartmann, Abb. 29. Streifcndo Abbildung imcli YVktt- 
Publ. Astrophys. Obs. Potsdam haiikr. (Nach A. Wettiiauhr, /. f. Inslrkdc. 

15, Nr. 4«, 31. 1908.) 41, 148. 1921.) 

nahmen, die so weit aulierhalb des Brennpunktes liegen miissen, dali 
die einzelnen Biisehel getrennte Bildpunkte orgcbon. Auf den I Mutton 
werden in rechtwinkligen odor Polarkoordinatcn die den einzelnen Blen- 
denoffnungen entspreehenden Lagen der Strahlenbuschel relativ zu dem 
Zentralstrahl ausgemessen. Dureh Interpolation zwischen den Einstcl- 
lungen fiir die Aufnahmeebenen erhalt man die Einstellung fiir den 
Schnittpunkt eines jeden Biischels mit der optisehen Aehse, also die 
Lage des Brennpunktes in Abhangigkeit von r und <y>. Die Ahhangigkcit 
von X laBt sich in diesem Zusanmienhang durch Filterung des Liehtes in 
Verbindung mit sensibilisierten Flatten erreichen (vgl. auch S. 10,3). 

Eine mehr fiir die Anwendung im Laboratorium zugeschnittene Me- 
thode der Objektivuntersuehung ist die Methode der streifenden Ab- 
bildung nach Wetthaijer 1 ). In Abb. 29 ist Sj ein beleuehteter Spalt, 0 { 

*) A. Wetthauer, Kino Methode zur Prufung von photographischon Objcktivcn 
durch streifende Abbildung. Z. f. Instrkdc. 41, 148. 1921. 
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ein Kollimatorobjektiv und 0 2 das zu untersuchende Qbjektiv, In der 
Nahe des Brennpunktes von 0 2 wird eine photographisehe Platte mit etwa 
5-10° Neigung gegen die optische Achse aufgestellt, so daB der Spalt auf 
ihr streifend abgebildet wird. Die grftBte Scharfe der Abbildung ist an der 
Stelle zu linden, wo die Brennebene der untersuchten Objektivzone die 
Platte schneidet. Es werden auf einer Platte nebeneinander mehrere 
Aufnahmen gemaeht, die zu verschiedenen Objektivzonen gehOren und 
das Wandern des Brennpunktes infolge der Zonenfehler zeigen. Wett- 
hauer verwendet zur besseren Definition der scharfsten Abbildungsstelle 
einen Doppelspalt. Wird der Doppelspalt durcli eine Reihe kleinerer, 
senkrecht zu ihm verlaufender Spalte erganzt, so ist es mOglich, durch 
eine Neigung des Objektivs 0 2 auch die sagittalen und meridionalen Ver- 
einigungsweiten auBeraxialer Strahlen zu bestimmen. Aus den Unter- 
schieden von Aufnahmen versehiedenfarbig beleuchteter Spalte erhalt 
man die Farbenabweichungen. 

In den Fallen, wo ein besondercr Wert nur auf die Kenntnis der 
Farbenlangsabweichungen, also auf die Farbenkurve des Objektivs und 
die (JrOBe des sekundaren Spektrums gelegt wird, vereinfaeht sich ihre 
Bestininning durch die Verwendung eincs Prismas. Betraehtet man ein 
punktfOnnigcs Objekt durch ein (geradsiehtiges) Okularprisma, so wird 
das Spektrum nieht in seiner ganzen Lange fadenfOrmig, sondern wegen 
der Farbenabweichungen mehr oder weniger verbreitert und verwaschen 
aussehen. Im allgemeinen besitzt das Spektrum zwei Einsehniirungen, 
die den Farben entspreehen, fur die eine strenge Vereinigung stattfindet. 
Ahnlich ist der Anbliek des Spektrums, wenn dieses durch ein Objcktiv- 
prisma erzeugt wird. Derartige Spektralaufnahmen eines .Fixsterns er- 
geben daher (lurch Aufsuchen der zu jcder Fokusstellung gehttrigcn Ein- 
schniirungspunktc die Farbenkurve eines Objektivs. Sie hat bei zwei- 
linsigen Objektiven die (Gestalt einer Parabel (siehc auch Abb. 25). 

Die Verzeielinung eines Objektivs muB zahlenmuBig bekannt sein, 
wenn iiber ein grOBeres (Jesiehtsfeld genaue Orts- und Distanzmessungen 
ausgefiihrt werden sollen. Mari bestirmnt die Verzeichnung dadurch, daB 
die Bildlange einer Streeke in verschiedenen Abstanden von der opti- 
sehen Achse gemessen wird. 

§ 4. Die LichtstSrke der optisehen Instrumente. 

Bei visuellen Beobaehtungen ist die Reichweite, bei photograph ischen 
Beobaehtungen ist die Beliehtungszeit abhangig von der Lichtstarke des 
verwendeten Instruments. Diese ist verschieden fur Punkt- und Flachen- 
helligkeiten. Bei punktftirmiger Abbildung einer punktfOrmigen Licht- 
quelle ware die Lichtstarke proportional der durch die Offnung des Fern- 
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rohrs durchgelassenen Lichtmenge, mithin proportional dem Quadrat 
>des Durchmessers d der Offnung. Die Abbildung erfolgt jedoch nicht 
punktfbrmig, sondem auch bei idealer Optik als ein durch Beugung 
vergrOBertes Bild. 

Die Form des Beugungsbildes und der Intensitatsabfall nach auBen 
sind ftir eine kreisformige Offnung in Abb. 30 dargestellt. An das Zentral- 

bild schlieBen sieh eine Reihe dunkler und 
heller Ringe an. Der Winkelabstand y der 
dunklenRinge von derMitte ist bestimmt 
durch sin ^ = 9 (14) 

wo fur Wj nach F. M. Schwerd 1 ) die Werte 

w x -1,220, w 2 = 2,233, w 3 = 3,238, 
w 4 ^ 4,241 usw. 

Form des Bet^bildes. (Nach zu setzen sind ' Die Intenflitiiten der hellen 
H.Ekbxe, DasFemrohr. Czapski- Rm S e nehmen rasch ab. Das Verhaltnis 
Eppenstein, Grundzuge d. Theo- der Intensitaten an den Stellen der Maxima 
rie der optischen Instrument©, zu der Intensitat in der Mitte (1 0 ) betragt 
Leipzig 1924. S. 559.) fur ( jj e v j er ers ^ en K,j n g e 

Ii/Io - 0,01745, I 2 /I 0 - 0,00415, I 3 /I 0 0,00105 , I 4 /J 0 0,00078 . 

Wird der Durchlassigkeitsfaktor eines Objektivs mit r bezeichnet, ho 
ist die vom Objektiv durchgelassene Lichtmenge 



L = 



(15) 


Vemachlassigt man den Anteil der auBeren Beugungsringe, so wird die.se 

Lichtmenge auf das zentrale Beugungsbild mit dem linearen Durch- 

messer i. o ^ i i ^ 

b 0 = 2,44 Af/d (10) 


verteilt. Die durchschnittliche Flachen intensitat in diesem Beiigungs- 
scheibchen ist demnach 

T _ rd 2 x d 4 

= bg “ (2,44 X ) 2 ‘f* ■ < 17 ) 


Der Durchmesser des Beugungsscheibchens wird weiterhin bei astro- 
nomischen Beobachtungen durch die Luftunruhe vorgrOBert. 1st z die 
SzintillationsgroBe, so wird der Durchmesser s des Szintillationsscheib- 
chens 

s=fz-sinl". (18) 

Die Luftunruhe wirkt also in linearem MaB um so starker ein, jo grOBer 


1 ) F - M. Sohwebd, Die Beugungserscheinungen. Mannheim 1835 . 
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die Brennweite des Instruments ist. Auch die GrOBe z selbst kann von 
dem Durchmesser des Objektivs abhangen. Dann namlich, wenn die 
gleichzeitig an verschiedenen Stellen der FernrohrOffnung eintretenden 
Strahlen eine ungleiche Brechung in der Luft erfahren haben. Der Durch¬ 
messer, der einem Sternseheibchen infolge Beugung und Szintillation 


zuzuordnen ist, wird 


b = b n 


■f s , 


(19) 


Das Verhaltnis der Flachenintensitaten an zwei verschiedenen In 
strumenten wird dann j Ti ^2 ^2 

I 2 ”r 2 dfbf 


( 20 ) 


Als Beispiel seien die von Hartmann 1 ) berechneten und durch die 
Beobachtung bestatigten Werte fiir zwei Potsdamer Refraktoren ge- 
geben. Die Instrumentalkonstanten sind 


d x « 80cm d 2 52,5cm 

fj - 1220 cm f 2 - 344 cm 
r x - 0,49 r 2 0,66 


Fiir verschiedene Werte von z erhiilt man 


z 

I 1 A 2 | 

Gewinn dos 80-cm-Kofraktors in GroBenklasson 

0" 

2,10 

1 O',"84 

l 

0,02 

0,53 

2 

0,49 

-• 0,77 

4 

0,43 

0,92 

8 

0,39 

- 1,02 


Die Flachenhelligkeit von Sternseheibchen ist am 80 cm-Refraktor 
nur bei vOllig ruhiger Luft grOBor als am 32,5 cm-Refraktor. Fiir die Ab- 
bildung von Punkthelligkeiten ist das grOBere Instrument bei geringer 
Luftunruhe also nicht von Vorteil, was natiirlieh nicht ausschlieBt, daB 
es in anderen Eigenschaften dem kleineren Refraktor uberlegen ist. DaB 
Objektive grOBeren Durehmeasers die Lichtstarko fur Punkthelligkeiten 
nicht. melir steigern, ist zum Toil durch die Verlangerung des Strahlen- 
weges in den Pinson und die dadurch bewirkte Herabsetzung des Durch- 
lassigkoitsfaktors verursacht. Reilektoren verhalten sich in diesem Punkte 
giinstiger. Keinesfalls kann man jcdoch nach Formel (17) annehmen, daB 
die Lichtstarko proportional d 4 /f 2 ist. Wenn die Brennweiten und Off- 
nungsverhaltnisse sich nicht allzu sehr unterscheiden, wird man bei Re- 
flektoren die Lichtstarke fur Punkthelligkeiten proportional d 2 setzen 
kOnnen. Alle Uberlegungen gelten jedoch nur fiir achsennahe Punkte 


1 ) J. Hartmann, loc. cit. (Anm. 1, S. 100) S, 17. Dort auch Abloitungder Forrnoln. 
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und den Fall, daB die unvermeidlichen spharischen und chromatischen 
Abweichungen das Beugungsbild nicht wesentlich vergrflBem. 

Bei der Abbildung leuohtender Flachen wird die durch das Objektiv 
hindurchgelassene Lichtmenge L auf eine Flache verteilt, deren GrOBe 
umgekehrt proportional dem Quadrat der Brennweite ist. Die Flachen- 
lntensitat ist in diesera Fall mit einem von der Objekthelligkeit ab- 
hangigen Proportionalitatsfaktor k: 

I' = k • r (d/f) 2 . (21) 

Beugungs- und Aberrationserscheinungen spielen bei der Abbildung 
flachenhafter Objekte keine Rolle, so daB die Lichtstarke im wesentlichen 
vom Quadrat des Offnungsverhaltnisses abhangt. Setzt man in der 
iiblichen Weise fur das Offnungsverhaltnis 

d/f - 1/a, 

so wird das Verhaltms der Flachen intensitaten an zwei verschiedenen In- 
strumenten T , 


Die Formeln (20) und (22) fur das Verhaltnis der Lichtstarken ver- 
schiedener Instrumente fur Punkt- und Flachenhelligkeiten sind ab- 
geleitet aus den relativen Flachenhelligkeiten der Bilder in der Breun- 
ebene. Werden diese Bilder, wie es bei visuellen Beobachtungen aus- 
nahmslos geschieht, mit einem Okular beobachtet, so hiingt die He- 
leuchtungsstarke auf der Netzhaut von den optischen Eigenschaften des 
Okulars, die Empfindungsstarke zudem noch von den physiologischen 
Eigenschaften des Auges ab. 

Bei der Betrachtung einer punktfOrmigen Lichtquelle hat das Fern- 
rohr die Aufgabe, die gesamte durch die FernrohrOffnung eingctretene 
Lichtmenge zu konzentrieren und dem Beugungsbild auf der Netzhaut 
zuzufiihren. Die Beobachtungen an Fixsternen zeigen, daB fiir die Emp¬ 
findungsstarke des Auges bei dunklem Himmel die Gesamtlichtmenge 
maBgebend ist, die in dem Beugungsscheibchen auf der Netzhaut ver- 
eimgt wird, nicht aber die Flachenhelligkeit und GrciBe des Beugungs- 
bildes (siehe auch Kap. VIII, § 4). Daher ist die Lichtstarke verschiedener 
Instrumente fiir visuelle Stern beobachtungen proportional d*. 

Anders ist es bei der Beobachtung von Flachenhelligkeiten, da hierbci 
die Wirkung der WinkelvergrOBerung durch das Fernrohr in Bctradit 
gezogen werden muB. Die Vermehrung der Lichtmenge durch VergriiBe- 
rung des Objektivs wird dann im giinstigsten Fall gerade dadurch kom- 
pensiert, daB die Lichtmenge auf eine im gleichen MaB vergrOBerte Flache 
ver eilt wird. Setzt man voraus, daB sich der Radius R des Objektivs 
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zum Radius r des Okulars verhalt wie die entsprechenden Brenn- 
weiten, dann ist die VergrOBerung 

r-f/f'-R/r. (23) 

1st I die Intensitat der Strahlung einer Flacho, die vom Mittelpunkt der 
Augenlinse untcr dem Winkel 2 a erscheint, und p der Halbmesser der 
Augenpupille, so ist die Gesamtlichtmenge, die bei freiem Auge auf die 
Netzhaut fallt 1 ), 

i l-TtQ'-na 2 

und die Flachenhelligkeit 

h 1-71Q 2 . 

Die Gesamtlichtmenge, die dureh die Offnung des Fernrohrs eintritt 
und (lurch das Okular in das Auge gelangt, ist 

I, InWna 2 . 

Der Winkel a erscheint dem am Okular beobachtenden Auge um das 
/’-fache vergrbBert. Netzt man naeh (23) 

a A// T Ar/R, 

so kann man fur die gesamte Uchtmengo schreibcn 

Ij I ^R 2 -^A a r 2 /R 2 . 

Hierbei ist vorausgesetzt, daB die gesamte Liohtmcnge bis zur Netz¬ 
haut des Auges gelangen kann. Dies ist der Fall, wenn r* p. 

Die Klaehenhelligkeit des (lurch ein Kern roll r auf der Netzhaut cnt- 
worfenen Bibles ist. daher 

H 1 • 7rr 2 

und das Verbal!nis der Flacheiihelligkeiten des Netzhautbildes fur das 
bewalTnete und freie Auge wild 

H/h r*/p* (24) 

Fiir r p ist H h 1. Die Klaehenhelligkeit blcibt ungeandert, wenn 
der Durchmesser dor Augenpupille gleich dem Durehmesser des Oku¬ 
lars (der Austrittspupille) ist. Die VergrftBemng /’ 0 R/p nennt man die 
NormalvergrOBerung. Wiihlt man r • p, also stiirkere VergrOBenmgon, 
so nimmt die Flachenhelligkeit ah. Infolge der unvermeidliohen Ab- 
sorptionsverluste in der Optik kann jedoch aueh bei der NormalvergrbBe- 
rung, fiir die man p 4 -5min zu setzen pflegt, niemals die gleiehe Fliiehen- 
helligkeit wie bei dem Anbliek eines Objekts mit blolicm Auge crrcicht 
werden. Fine aus rein geometrisohen Betraehtungen ableitbare Be- 

J ) Siehe A. Konn, Das Kcrnmhr und die ho, he in hare Helligkeit der Sterne. 
Sirius 51, 101, 133 und 103. 1918. 
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ziehung zwischen (iffnung, Brennweite und der Lichtstiirke fur die vi- 
suelle Beobachtung von FliLchenhelligkeiten an verschiedenen Inatru- 
menten gibt es nicht. Es folgt nur, daB die NormalvergrbBerung die 
giinstigsten Beobachtungsbedingungen bietet. Nimmt man q zu 4 mm 
an, so darf die VergrOBerung r nicht R/4 (mm) tibersteigen. Eino grflBere 
Offnung IaBt eine starkere VergrOBerung zu und kann aus diesem Orunde 
vorteilhaft sein (vgl. S. 155). 

Der Durchlassigkeitsfaktor r gibt den Teil der in die Fernrohrftffnung 
einfallenden Lichtmenge an, der nach dem Verlust durch Reflexion, 
Absorption und Streuung im Bildraum iibrigbleiht. Bei Linsonfern- 
rohren ist der Reflexionsverlust R an einer an Luft angrenzendcn Flaehe 
bei senkrechtem Einfall der Strahlen nach der FrcsnelHchen Formel 1 ) 



Wird die Intensitat der einfallenden Strahlnng mit I bezeichnet, so 
sind der reflektierte Anted I 0 und der in das Mittel mit dem Breehungs- 
iiidex n eintretende Teil I x gegeben durch 


lo¬ 



ir 


4n 

(n i-1 ) 2 


I. 


( 2 ( 1 ) 


Bei den gewOhnlichen Glassorten liegt n () zwischen 1,5 und l,i», ho dali 
der Reflexionsverlust an der ersten Flaehe 4-10% betriigt. Fur die 
zweite Flaehe einer Linse, Glas gegen Luft, ist n durch l /n zu ('rsetzen, 
wodurch die Formeln nicht geandert werden. Fs wird duller an nicht 
verkitteten Objektiven ein Achsenstrahl an jeder Grenzfliiehe um den 
gleichen Prozentsatz der dort auffallenden Lichtmenge gesehwacht. Fiir 
unendlich diinne Linsen mit eineni mittlercn Breeluingsindex n 1,57 
erhalt man nach dem Durchgang durch 1, 2, 3 und 4 Linsen einen Rc- 
flexionsverlust von 9, 18, 25 und 32% der auf die erste Fliiehe fullenden 
Lichtmenge. 

Weicht die Richtung der einfallenden Strahlen von der Nonunion auf 
der Linsenflache ab, so sind fur den Reflexionsverlust die strengen Fres- 
nelschen Formeln unter Berucksichtigung der Einfalls- und Breehungs- 
wmkel zu verwenden. Bei maBigen Neigungswinkeln ist der Unter- 
schied bei Uberschlagsrechnungen zu vernachlassigen. 

Die von der zweiten und den folgenden Flachen reflektierten Strahlen 
kOnnen sehr schadlich wirken, wenn sie von einer vorangehimden Fliiehe 
wiederum r eflektiert und in den Bildraum geworfen werden. Sie rufen 


^ d6n LichtverIust ^ sogonannton .lun-bsicbtigen 
Koipem. Abh. d. Naturw. Vereins Hamburg 11, II, 3 . S. 1. 1889; (Vntral-Ztg. 
I. Opt. u. Mech. 11, 50, 61 und 75. 1890. * 
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dort sogenannte Nebenbilder hervor und kftnnen trotz ihrer stark 
verminderten Intensitat nanientlich bei photographischen Aufnahmen 
stftren. Mehrlinsige Objektive geben aus diesem Grunde und wegen der 
diilusen Reflexion innerhalb der Linsen zu einer Verschleierung des 
Himmelsgrundes Anla(3. Objektive mit zahlreichen brechenden und re- 
flektierenden Flachen eignen sich daherwenig fur die Aufnahme schwacher 
Nebelhelligkeiten. 

Wahrend die Reflexionsverluste nur von der Zahl der reflektierenden 


Plachen abhangen, sind die Absorptionsverluste von der Lange der Glas- 



1. Mitt loros Phosphatkron. 

2. Bomtkron. 

3. Sohworos Barytkron. 

4. Loichtflint. 5. Sohworflint 


a) Sohworos Silikatflint. 

b) (lowfihnlichos Silikatfiint. 

c) Borosilikatkron. 

d) Kalksilikatkron. 


Abi). 31. Absorption optisehor (Baser irn Ultraviolotten und Infraroton. 
(Naeh Handb. d. Physik 21, 181. Berlin 1929.) 


abhangig. Bei groflen Objektiven iibersteigendieVerluste dureh Absorption 
diejenigen (lurch Reflexion. Wie an dem obigon Beispiel der Potsdamer 
Refraktoren gezeigt wurde, ist dadureh der wirksamen VergrOBorung 
der Objektive eine Gronze gesetzt, Der Durehlassigkeitsbereieh der opti- 
sohen Glaser ist sehr besehrankt. Durch bcsondore Zusatzc lassen sieh 
die violottc und infrarote Grenzo etwas hinaussehieben. Kronglaser 
reiehen waiter in das violette Gebiet hinein als Flintglas (Abb. 31). Uviol- 
glas und andere neuere Ultraviolettglaser geben bis zu der Oronzc 
der Atrnospharendurehlassigkeit boi 0,29/* hinreiehend geringe Ab¬ 
sorptionsverluste. Die infrarote Grenze liegt bei gewOlinliohen (Jlasern 
zwisehen 2 und 3//. Mit Quarzoptik komrnt man bis 7//, mit Steinsalz bis 
etwa .14// (Abb. 1, S. 33). Doch lassen sich aus diesem Material koine 
grtiBeren Objektive herstellen. 

An nur reflektierenden Instrumenten wie den Spiegelfemrohren fallen 
die Absorptionsverluste innerhalb eines Mediums weg. Man kann daher 
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die GroBe der Reflektoren mit Nutzen fur die Lichtstarke steigern, ao- 
weit es nur aus meehanischen Grunden mOglich ist. Der Durchlassig- 
keitsfaktor r ist bei Spiegelteleskopen nioht von der GroBe der Offnung, 
sondem nur von der Zahl der reflektierenden Flachen und ihrem Re- 
flexionsvermOgen abhangig. In der Mehrzalil der Falle bedient man aich 
oberflachlich versilberter Glasscheiben, da Silber iiber einen groBen 
Spektralbereich ein ausgezeichnetes ReflexionsvermSgen besitzt. In Fro- 
zenten der auffallenden Strahlung hat man fur einen frischen Silbor- 
spiegel in Abhangigkeit von A folgende Werte: 

Tabelle 1. 

X 288 305 316 326 338 357 385 420 450 500 550 600 650 700 800 in (i 
R 21,2 9,1 4,2 14,6 55,5 74,5 81,4 86,6 90,5 91,3 92,7 92,6 93,5 94,6 96,3 % 

Die chemische Versilberung von Spiegeln erfolgt in der Weise, da 13 
eine alkalische SilbernitratlOsung mit einer Reduktionslosung versetzt 
wird. Es gibt eine grolie Anzahl von Rezepten und Beschreibungcn des 
Verfahrens. Brashkar 1 ), Krbitslkr 2 ), Schakr 3 ) und die nieisten Astm- 
nomen verwenden zur Reduktionslosung Traubenzuoker, weniger ge- 
briiuchlich ist Formalin. 

Fine sehr einfaehe und z uverlassige Methode ist naeh B. Schmidt die 
folgende: 

Es werden drei Losungcn hergcstellt: 

1. 4g Silbernitrat 
300 cm 8 Wasscr. 

2. 4g Atzkali 

300em 3 Wasser. 

3. 2g Traubenzuoker 
150 cm 3 Wasser. 

Zur Losung 1 wird Ammoniak bis zur KJiirung zugesetzt, darauf bri¬ 
sling 2 in kleinen Mengcn hinzugefiigt und die Misehung wioder mit Am¬ 
moniak in Untersehuli versetzt. Die Misehung ist nioht haltbar und wird 
nach einigen Tagen explosiv. Wenn zu dieser Misehung die Reduktions- 
lOsung 3 hinzugefiigt wird, beginnt sofort die Versilbcrung und ist naeh 
wenigen Minuten beendet. 

Sehr wesentlich fur das gute (Jelingen einer Versilberung ist die vor- 
herige Reinigung des Spiegels von Silbcrresten und Verunreinigungen. 

J ) K. L. O. Wadsworth, Bornorkungon iiber Vorsilbpningsfli'issigkoiton und 
Vorsilborung. Z. f. Instrkdo. 15 , 22. 1895. 

2 ) H. Kreuslkr, Wio dor Stomfround soinon Spiogol vorsilbort. Dio Nt.orno 
9 , 42. 1929. 

3 ) 0. Tikrcy, L’argonturo dos mirroirs do t61oscopos. Publ. CDnf 3, 98. 1931. 
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Empfohlen wird auch eine Vorbehandlung des Spiegels mit einer Zinn- 
chloriirlftsung. Zum SchluB wird der Spiegel poliert. 

Unterhalb von 400m// nimmt das ReflexionsvermOgen wie auch das 
AbsorptionsvermOgen des Silbers rasch ab und erreicht ein Minimum 
bei 310m//. Diese Stelle liegt im Schwerpunkt eines Gebietes erhohter 
'Durchlassigkeit, die gelegentlich auch fiir Filterzwecke ausgenutzt wird. 
Fiir die Untersuchung ultravioletter Spektralgegenden treten bei Silber - 
spiegeln die gleiehen Schwierigkeiten auf, wie sie die Refraktoren mit 
ihrer erhohten Glasabsorption besitzen. Es sind einige Legierungen ge- 
funden worden, die in dem astronomisch verwertbaren Spektralbereieh 
bis 0,29// ein besseres Refiexionsvermtigen aufweisen. So z. B. Magnalium, 
das aber nicht sehr witterungsbestandig ist. Besser halten sicli Nickel- 
spiegel, die in der Tat Eingang in die astronomische Praxis gefunden 
haben. Jedooh hat auch Nickel unterhalb 340m// nur ein Reflexions- 
vormOgen, das weniger als 50% betnigt. 

Der ohemisehe ProzeB, (lurch den Silber- und Nickelspiegel her- 
gcstellt werden, liiBt sich (lurch ein anderes Verfahrcn ersetzen, das den 
Vorzug hat, auf fast samtliche Metalle anwendbar zu sein. Es ist dies die 
Verdampfung des Metalls iiber dem Spiegel bei stark vermindertem 
Druek (etwa. 10 4 mm Quecksilber). Die von Edison bereits 1890 an- 
gegebene Methode wurde 1928 bei der IG-Earbcn AG. von Hochheim 
auf eine Legierung von 88% Aluminium und 12% Silber angewandt. 
Ritspiil 1 ) verbesserte den HerstellungsprozeB, wall rend gleichzeitig in 
Anierika von Gartwrioiit und Strono 2 ) auf die gleiche Weise Ver- 
spiegelungen erzielt wurden. Die erste astronomische Anwondung erfuhr 
das Verdampfimgsvcrfahren 1932 (lurch R. (-. Williams 3 ), der einen 
mit. (Chromium hedcekt.cn Spiegel benutzte. Im gleiehen Jahre fanden 
sowohl Stronu 4 ) wie Williams und Sarink 5 ), daB reines Aluminium 
sich vorziiglich zur Herstellung astronomiseher Spiegel eignet. Wird ein 
mit Aluminium bedeckter Spiegel a,us der Vakuumkammer heraus- 
genommen und der Luft ausgesetzt, so bezieht or sich sofort mit einer 
Oxydschicht. Diese schiitzt den Spiegel, werm er trocken gehalten wird, 

') It. Hithcii l, ('her (‘in Vorfahren zur halbdurehlassigon VerMilherimg von 
Intorforoinoforspio^Hn (lurch Verdninpfen im Hoehvakiium. /. f. Phys. 69 , 578. 
1931. 

a )( 1 . 11 . ( 'aktwrksht and *1. Stuonu, Rev. of Sci. Inst. 2 , ISO. 1931 ; Cartwiuuht, 
Rev. of Sri. Inst. 3 , 289. I 932; J. Stuonu, Phys. Rev. 39 , 102. 1932; 43 , 498. 1933. 

3 ) Eclipse Report. The (Cornell Eclipse Expedition. Pop. Astron. 40 , 404. 1932. 

4 ) ,1. Stuonu, Evaporated aluminium films for astronomical mirrors. Publ. 
Astron. Soc. Par. 46 , 18. 1934. 

5 ) R. C. Williams, Phys. Rev. 41 , 255. 1932; R. 0. Williams and U R. Sabink, 
Evaporated tilms for largo mirrors. Astrophys. Joum. 77, 316. 1933. 
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vor jeder Trtibung. Das ReflexionsvermOgen eines Aluminiumspiegels ist 
unterhalb von 0,4 (jl bedeutend besser als dasjenige von Silber und Nickel, 
bei den langeren Wellen nur wenig ungiinstiger als das Reflexions- 
vermOgen des Silbers. Nach E. Pettit 1 )' hat man bei senkrechtem Ein- 
fall der Strahlung folgende Werte fur das ReflexionsvermOgen eines 
Aluminiumspiegels: 

Tabelle 2. 

X 275 300 325 350 375 400 450 500 600 700 750 800 m/i 
R 81 83 84 85 86 86 87 88 89 87 88 85 % 

X 0,85 0,90 0,95 1,00 1,25 1,6 1,8 2,2 2,3 fi 
R 87 88 94 93 96 98 97 96 100% 

Da ein Aluminiumspiegel weniger empfindlich als ein Silberspiegel ist 
und sich besser reinigen laBt (mit Wasser und Seife), diirfte trotz der 
schwierigeren Herstellung in Zukunft der Aluminiumspiegel grOBere 
Verbreitung finden. Uber gute Erfolge mit Aluminiumspiegeln berichten 
R. C. Williams 2 ), Boothroyd 3 ), Wright 4 ) u. a. 5 ) 6 ). 

Die nach dem Verdampfungsverfahren metallisierten Spiegel zeigcn 
auf ihrer Oberflache nicht jene feinen Striche, die durch das Polieren der 
chemisch behandelten Spiegel unvermeidlich entstehen. Infolgedessen 
sind aluminisierte Spiegel in hOherem Grade frei von diffusem Streu- 
licht. Dies ist fur viele Beobachtungen ein sehr wesentlicher Vorteil. 

Nach Eormel (16) ist der Durchmesser des Beugungsbildes oilier 
punktffrrmigen Lichtquelle proportional der Wellenlange. Thcoretisch 
hatte demnach ein Beugungsscheibchen im Licht der Wellenlange 
700m/« einen doppelt so groBen Durchmesser als ein violettes Bild bei 
350m^a. Dieser Effekt wird jedoch vtillig iiberlagert von der in starkerem 
MaB entgegengesetzt wirkenden diffusen Streuung der Lichtstrahlen in 
der Atmosphare. Die Molekiile der Luft und die in ihr enthaltencn festen 
Teilchen wie Rauch und Staub streuen das einfallende Licht nach alien 

J ) Edison Pettit, The reflecting proportics of aluminium-surfact'd mirrons. 
Publ. ARtron. Soc. Pac. 46, 27. 1934. 

2 ) R. C. Williams, Ultra-violet stellar spoctra with aluminium-coated reflectors. 
Astrophys. Joum. 80, 7. 1934. 

3 ) S. L. Boothroyd, Ultra-violet stellar spoctra with aluminium-coated reflec¬ 
tors. Astrophys. Joum. 80, I. 1934. 

4 ) W. H. Wright, Ultra-violet lines in the spectra of certain planetary nebulae. 
Lick Obs. Bull. Nr. 459. 1934. 

5 ) H. Spencer Jones, Aluminium surfaced mirrors in astronomy. Nature 134, 
522. 1934. 

fl ) John Strong, The evaporation process and its application to the aluminizing 
of large telescope mirrors. Astrophys. Journ. 83, 401. 1936. 
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Seiten. Dio Rayleighsche Theorie, die in erster Naherung mit der Be- 
obachtung iibereinstimmt, zeigt, dab die Intensitat des gestreuten Lichts 
umgekehrt proportional der viertcn Potenz von X ist. Blaues Licht wird 
also erheblich starker gestreut als rotes Licht, das fast ungehindert durch 
die Atmosphare hindurchgeht. Bei photographischen Aufnahmen kom- 
men fi’ir die (JrttBe des Zerstreuungskreises eines Sternbildes weiterhin 
die Diffusionsvorgange in der photographischen Schicht hinzu. Die ins- 
gesanit in Betracht kommenden Faktoren sind so kompliziert, daB die 
Abhangigkeit der BildgrOBe von der Wellenlange nicht allgemein an- 
gegeben werden kann. 

AuBorhalb der optisehen Aohse niVmnt die Lichtstarke eines optischen 
Instruments aus drei (Jriinden ah. Diesc sind die zunehrnende (IrttBe der 
Abbildungsfehler, der vergrOBerte Lichtweg im absorbierenden Medium 
und cine Vignettiemng der Strahlen. Unter letzterer vcrsteht man das 
Abschneiden eines Toils der schief in die Offnung des Fernrohrs oin- 
trctenden Strahlen durch die Fassungen der Linsen. Die MOglichkeifc der 
Vignettierung ist um so mehr vorhanden, jo lilnger das Objoktiv im 
Verhaltnis zu seinem Durohmesser ist und je mehr der Durohmesser des 
Bildfeldes die freie OITnung iihersteigt. Die Kenntnis des Helligkeits- 
abfalls, dor vom Ahstand von der optisehen Achse abhiingt, ist bei 
photomet risehen Ihitersuehungen wichtig. Kr wird als sogenannto 
} .I)istanzkorrc*ktion‘ k beriieksiehtigt. 

§ 5. Eignung der Optik fiir besondere Aufgaben. 

Visuelle Beobaehtungen an Planotenoborflaehon und Distanzmessun- 
gen zwisehen zwei Liehtquellen setzen ein AbbildungsvennOgen des 
Fernrohrs voruus, das gestattet, zwei in gegobenem Winkelabstand be- 
lindliehe Ohjekte getrennt wahrnehmbar zu machen. Das Beugungsbild 
einer punktformigen Li(‘ht(|uelle (Abb. 30) wird von dem Auge nieht in 
seiner ganzen Ausdehnung empfundcn, sondern nur bis zu einem Schwel- 
lenwert, (lessen (JrdBe von der Kmpfindliohkeit des Auges und von Kon- 
trastwirkungen gegem'iber den Helligkcitcn der Umgebung, namcntlieh 
der Maximalhelligkeit des Beugungsbildos abhiingt. Man pilogt bei mitt- 
loren Helligkeiten damit zu reehnen, daB dor Durehmesser des wahr- 
genommenen Beugungsschei lichens einer punktformigen Lichtquelle 
gloieh dem halben Winkcldurehmesser des ersten dunkoln Hinges ist, 
also glei(*h y v Bei einer VergrOBerung V wird das Beugungsbild unter 
einem Winkel y x F gesehen. Die Bedingung fiir die getrennte Auffassung 
von zwei gleieh hellen Liehtquellen ist bei guten Beobachtern: 

yi r ml ’„hV*r m ( 27 ) 

Ilundb. d. Kyporinicntalphysik, Bd. XXVI. 


8 
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Fur A = 0,51/< folgt genahert F = 0,5d (mm) . Bei ungiinstigen Beobachtungs- 
bedingungen wird man das TrennungsvermOgen des Auges zu 2' an- 
setzen und erhalt dann F - d (,nm) , d. h. die VergrOBerung, die nutzbringend 
angewandt werden kann, ist gleich dem Durchmesser des Objektivs in 
Millimetem. Schwachere VergrOBerungen nutzen das optische Auf- 
lOsungsvermOgen des Instruments nicht aus, starkere VergrOBerungen 
bringen keinen Gewinn an AuflOsungsvermijgen, kflnnen jedoch aus 
kontrasttheoretischen und augenphysiologischen Griinden niitzlich sein. 
Nach Pormel (14) besteht zwischen dem Durchmesser der Offnung und y r 
die folgende Beziehung: 

Taberllo 3. 

d 10 20 30 40 50 60 70 80 90 100 200 250 500 cm 

7l x','28 0,64 0,43 0,32 0,26 0,21 0,18 0,16 0,14 0,13 0,06 0,05 0,02 

(1 = 0,51/0 

Das AuflOsungsvermOgen eines Fernrohrs steigt proportional mit dem 
Durchmesser der Offnung. Die Lichtstarke fiir visuelJe Beobaehtungen 
an punktfOrmigen Objekten wachst genahert proportional d a , wird alter 
bei Refraktoren durch die zunehmende Absorption in den Linsen be- 
grenzt. Bei sehr ruhiger Luft wird man d (>()—80 cm als einen (Irenz- 
wert betrachten konnen, der nicht oh no Nachteil fiir die Lichtstarke 
uberschritten werden kann. Die Brcnnweite, die man einem visuellcn 
Objektiv geben will, wird, solange es sich um Bunkthelligkeiten handelt, 
durch optische und mcchanisohe (iesichtspunktc bestirnmt. Optisch ist, 
eine weitgehende Besoitigung der spharischen und chromatischen Ab- 
weichungen zu fordern, und diese ist um so einfacher zu cmtichen, je 
geringer die Krunnnung der Linsendiichen ist, also je grOBor die Brcnn- 
weite gewahlt wird. Weiterhin muB das Bicnnpunktshild einen MaBstab 
besitzen, der eine inikromctrischo Vermessung bei giinstiger Steigung 
der Mikrometorsehraube zuliiBt und der die MeBfiiden in einer Dieke (“r- 
scheinen laBt, die in einem guten Verhaltnis zu den Beugungsbildern tier 
Sterne steht. Aus Tabelle 4 ersieht, man, daB bei einer Brcnnweite von 
10m 1mm in linearein MaB einem Winkcl von 20.0 entspricht. Bei einer 
Steigung der Mikrometersehraube von 1 mm erhalt man fiir o'Jooi einen 
Winkelwert von 0.02. DieHer Wert steht im Einklang mit dem (10 Mai 
grOBeren) Durchmesser des Beugungsscheibchens fiir ein Objektiv von 00 cm 
Offnung und diirfte das auBerste MaB fur die Einstellgenauigkeit sein, die 
man der Luftunruhe wegen an langbrennweitigen Refraktoren fiir visuelle 
Beobachtungen verlangen kann. Bei noch grOBeren Brennweiten wachscn 
die mechanischen Sehwierigkeiten der Aufstellung (Festigkeit, Biegun- 
gen) und die Kosten fiir don Bau groBer Kuppeln und Bowegungs- 
einrichtungen. 
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Ganz anderer Natur sind die Anforderungen, die bei visuellen Beobach- 
tungen von Flachenhelligkeiten wie Nebeln und Kometen an ein Fernrohr 
gestellt werden. Die grOBte Lichtstarke ist hier, wie im vorigen Abschnitt 
ausgefiihrt wurde, bei Anwendung der NormalvergrOBerung gegeben. 
Setzt man fiir den Durchmesser der Augenpupille 8mm, so soli die Off¬ 
nung des Fernrohrs einen Durchmesser von 8/V mm) besitzen. Um eine 
nennenswerte VergrtiBerung ohne Helligkeitsverlust anwenden zu kta- 
nen, muB der Durchmesser des Objektivs ziemlich groB gewahlt werden. 
Andererseits darf das Gesichtsfeld nicht zu klein sein, damit auch aus- 
gedehntere Nebel liberbliekt oder eine grOBere Himmelsgegend nach Ko¬ 
meten abgesucht werden kttnnen. Daher soli die Brennweite nicht zu lang 
sein. Kleine Brennweite und groBe Offnung bedeuten aber ein groBes 
Offnungsverhaltnis. Visuclle Refraktoren dieser Art sind die unter dem 
Namen Kometensucher bekannten Instrumente. 

Fiir photographisehe Aufnahmen von Flachenhelligkeiten eignen sich 
ebenfalls Objektive mit einem groBen (Offnungsverhaltnis. Als wichtige 
Nebenbedingung kommt hinzu, daB die Zahl der brechenden Flachen 
mbgliehst klein sein soli, um eine Versehleierung der Flatten durch mehr- 
faehc Spiegelung und diffuse Reflexion zu vermeiden. Da die Herstellung 
groBer Objektive mit groBem Offnungsverhaltnis Schwierigkeiten macht, 
wird es sich moist um kurzbrennwoitigo Kameras handeln. 

Photograj>hisehe 11ntersuehungen an sehwachen Sternen verlangen 
groBe Liehtstarke, in dicsem Fall eine groBe Offnung des Objektivs. Soil 
gleiehzeitig das Gesiehtsfeld sehr groB sein, so wird man auf denselben 
Typ der kur/.brennweitigen Kameras gcfvihrt. Die Abhangigkeit des Ab- 
bildungsmaBstabes von der Brennweite ist in Tabelle 4 wiedergegeben. 
Fin wie groBer Toil des Bildfeldes verwertbar ist, hangt von den An- 
spriiehen ab, die man an die Giito der Abbildung stellt. Fiir Helligkeits- 
schiLtzungcn von Veranderliehen sind kleine Abbildungsfehler bis zu 
einem gewissen Grade giinstig. Man kann daher bei den sogenarmten 
Uborwaohungsaiifnahmen ein branch bares Feld von etwa 15" Halb- 
messer erroiehen. Offnung und Brennweite einiger Kameras 1 ), die diesem 
Zweck dienen, sind: 

Zoiss-TosHiir . . Ernostar ZoisN-Viorlinser 

(Astro (JmbH.) 

(1 80 100 135 120 min 

f 300 250 240 380 mm 

Ortsbestimmungen sowie Messungen von Parallaxen und Eigen- 
bewegungen auf photographischen Flatten bediirfen eines Abbildungs- 

] ) H. SohnEller, Untorsuchungon libor kurzbronnweitigo photographisehe Ob- 
joktivo. Voroff. Univ.-Stornw. Berlin-Babolsberg 8, Heft 6, 4. 1931. 


8* 
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Tabolle 4. 


f 

1° - 

r = 

1" - 

1 mm = 

1 cm - 

f 

10 cm 

1,7 mm 

0,03 mm 


34:38 

5V730 

10 cm 

20 cm 

3,5 mm 

0,06 mm 


17,19 

2,865 

20 cm 

30 cm 

5,2 mm 

0,09 mm 


11,46 

1,910 

30 cm 

40 cm 

7,0 mm 

0,12 mm 


8,59 

1,432 

40 cm 

50 cm 

8,7 mm 

0,14 mm 


6,87 

1,146 

50 cm 

60 cm 

10,5 mm 

0,17 mm 


5,73 

0,955 

60 cm 

70 cm 

12,2 mm 

0,20 mm 


4,91 

0,819 

70 cm 

80 cm 

14,0 mm 

0,23 mm 


4,30 

0,716 

80 cm 

90 cm 

15,7 mm 

0,26 mm 


3,82 

0,637 

90 cm 

100 cm 

17,5 mm 

0,29 mm 

0,005 mm 

206727 

34738 

100 cm 

200 cm 

34,9 mm 

0,58 mm 

0,010 mm 

103,14 

17,19 

200 rm 

300 cm 

51,9 mm 

0,87 mm 

0,014 mm 

68,76 

1 1,46 

300 cm 

400 cm 

69,8 mm 

1,16 mm 

0,019 mm 

51,57 

8,59 

400 cm 

500 cm 

86,8 mm 

1,45 mm 

0,024 mm 

41,25 

6,87 

500 cm 

600 cm 

104,7 mm 

1,75 mm 

0,029 mm 

34,38 

5,73 

600 cm 

700 cm 

121,7 mm 

2,04 mm 

0,034 mm 

29,47 

4,91 

700 cm 

800 cm 

139,6 mm 

2,33 mm 

0,038 mm 

25,78 

4,30 

800 cm 

900 cm 

156,6 mm 

2,62 mm 

0,043 mm 

22,92 

3,82 

900 cm 

1000 cm 

174,6 mm 

2,91 mm 

0,048 mm | 

20,63 

3,44 

1000 cm 


maBstabes, der eine geniigendc (Jenauigkeit gewahrleistet. Je groBer die 
Brennweite eines Instruments, uni so grower ist die Abbildung in linearem 
MaB, um so kleiner ist aber aueh das < Jesiehtsfeld. Handelt es sieli uni 
Massenheobachtungcn iiber einen groBen Toil des Himmels hinweg, so 
wird die Brennweite verhaltnisrnaIJig klein sein tniissen. Fiir die Wieder- 
holung des Kataloges der Astronomisehen (Jcsellsehaft warden Kameras 
von Zeiss mit einer Brennweite von 200 cm (1 mm 100") verwendet 1 ). Die 
FeldgrOBe betragt 25 Quadratgrad und der mittlcrc Fehler einer Orls- 
bestimmung ±0V3 2 ). F. Schlesingkr 3 ) benutzt fiir den gleiehen Zweek ein 
Objektiv, das sogar ein Feld von 120 Quadratgrad gut auszeiohnet. 
Parallaxenmessungen vcrlangen eine weit htiherc (Jenauigkeit. Der mitt- 
lere Fehler einer aus rnehreren Flatten bestiinmten Parallaxe soli i oVoi 
nicht iibersehreiten. Eine solche (Jenauigkeit hat sich bishcr nur mit In- 
strumenten erreichen lassen, deren Brennweite 0 m iibersteigt. Die 
langste Brennweite mit 18,7m und zugleich die grOBte Offnung eines 

1 ) Richtlinien fiir die Durchfiihrung dor Nouboobachtung dor A(bKaialog(‘. 
Viortoljahrsschr. d. Astron. Gos. 62, 244. 1927. 

2 ) H. C. Ekeiesleben, t.^bor clio zuerwartonde Genauigkeit dt^r photogra[)his(;h(‘n 
Stornpositionen des AG-Untornohmons. Astron. Nachr. 241, 225. 1931. 

3 ) F. Schlesinger and I. Barney, Catalogue of the positions and proper motions 
of 10358 stars. Trans. Yale Obs. Vol. 9. New Haven 1933. 
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Linsenfernrohrs mit 102 cm besitzt der Refraktor des Yerkes-Observa- 
toriums. Das brauchbare Plattenfeld ist dann nur noch einen halben 
Quadratgrad groli 1 ). 

Fur genaue Positionsmessungen ist der Refraktor mehr geeignet als 
das Spiegelteleskop, da bei dieseni die Abbildungsfehler auBerhalb der 
Achse einen schwer abzuschatzenden EinfluB ausuben. Es ist jedoch ge- 
lungen, durch Korrektionslinsen das verwertbare Feld erheblich zu er- 
weitern (vgl. S. 87), und es ist auch prinzipiell nicht unmtiglich, am Reflek- 
tor Ortsbestimrnungen auszufiihrcn. Die Gfriinde, diezu der iiberragenden 
Verwendung der Spiegel tel eskope in der modernen Astronomie gefuhrt 
habcn, sind jedoch in dor Stoigerungsfahigkeit ihrer Lichtstarke und in 
der Alnvesenheit von Farbenabwciehungen zu erblicken. Dies© beiden 
Vorteile sind fur photographische Aufnahinen schwacher Objekte und 
namentlich fin* alio physikalischen Untersuchungen von groBer Bedeutung. 

Fur die Aufnahme von Flachenhelligkeiten ist natiirlich auch bei 
Spiegeln oin groBes (HTnungsverhaltnis vorteilhaft. Doch wird man 
wegcn der Koina und der (lurch sic eingosch rank ten FeldgrOBe nicht 
fiber oin (HTnungsverhaltnis 1:3 hinausgehcn (Ausnahme: das Sehmidt- 
sclie Spiegelteleskop 1 :1,75, vgl. S. 88). Die Brennweite erreicht beson- 
ders bei der Spiegelanordnung nach Dashkorain reeht groBc Werte. Man 
erhalt dann einen sehr groBen AbbildungsmaBstab, muB aber dafiir einen 
groBon Durehmesser des linearen Bcugungsbildcs und, was unangenehmcr 
ist, auch einen verstarkten EinlluB der Luftunruhe in Kauf nehrnen. In 
einigen Fallen ist dies nicht unbedingt schadlieh, so z. B. nicht bei lieht- 
eloktrischcn und spektrographischen Beobachtungen. 

Urn den NutzelTekt eines Fernrohrs fur Spektralaufnahmen zu bo- 
sti rumen, hat man die Disj)ersion, die Breitc und die Reinheit der Spek- 
tren in Betraeht zu ziehen. Einem Vergleich verschiedener Instrument© 
muB man imch 11 aktm an n 2 ) gleiche Dispersion, also gleichc Kamora 
und IYismen, zugrunde logon. Dann ist auch die Offnung des Kollirnator- 
objektivs konstant gleich der OITnung der Kamora anzusetzen. Da <his 
OtTnungsverhaltnis des Kollimators stets gleich dern OlTnungsverhiiltnis V 
des Fernrohrs zu nehrnen ist, sind die Brennweiten der verschiedenon 
Kollimatoren proportional zu I/V. 

Damit die Reinheit des Spektrums diesclbo wird, ist die Spaltweite S 
proportional zur Brcnmveite der Kollimatoren zu setzen. Es wird also 
in dicsem Fall mit einer beliebigen Konstanton k 

S k/V. 

1 ) Publ. Ycrkcs Obs. 4, Part. 4, 3. (2. van Biksbroeck and H. Steele Pettit, 
ParallaxoH of fifty-two starH. 1926. 

2 ) J. Hartmann, Joe. cit. (Anm. 1, 8. 100) S. 18. 
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Um einem Spektrum eine bestimmte Breite B zu geben, laBt man 
das Beugungsbild b auf dem Spalt um eine Strecke 1 laufen. Es ist, wenn 
mit o die Offnung und mit f' die Brennweite der Kamera bezeichnet 

werden > 1-Bo/Vf'. 


Unter der Voraussetzung, daB b< 1 ist, erhalt man ein an beiden Enden 
abschattiertes Spektrum, dessen Mittelsttick wahrend der Zeit 


t = Tb/l 

Licht erhalten hat, wenn T die Gesamtbelichtungszeit ist. Die Intensitat 
i des gleichmaBig geschwarzten Mittelstreifens wird dann 


i-tSI. 


Setzt man fiir I den friiher gefundenen Wert fur die Flachenhelligkeit 
im Beugungsbild [Formel (17)], fur S und t die eben abgeleiteten Werte 
ein, so erhalt man r( j 2 f ^ r( j 2 


i k 


b oB b 


und die von Hartmann als 
GrflBe 


spektrographischen Nutzeffekt bezeiehnetc 
(p = rd 2 /b. (28) 


b ist hierin der wirkliche, durch Luftunruhe und Abbildungsfehler vcr- 
grOBerte Durchmesser eines Sternscheibehens. Von dem Scheibohen ge- 
langt in jedem Moment nur der von dem Spalt hindurehgelassene Teil 
zur Wirkung. Welche Spaltbreite und Spektrographenanordnung zwcck- 
maBig gewahlt werden, um in kiirzester Zeit ein Spektrum bestim inter 
Dispersion und Reinheit zu erzeugen, ist von Nkwall 1 ) miher behandelt 
worden. 


SlEBENTES KapITKL. 

Mechanische Grundlagen. 

§ 1. Aufstellung und Bau astronomischer Instrumente 2 ) 3 ). 

Um mit einem Fernrohr alle auf einem grOBten Kreis liegcnden Punkte 
einstellen zu ktfnnen, geniigt die Drehung des Fernrohrs um cine Aehse, 
die auf der durch den GroBkreis bestim mten Ebene senkrecht steht. Der 

x ) H. F. Newall, On the general design of spectrographs to bo attached to 
equatorials of large aperture, considered chiefly from the point of view of tremor- 
discs. Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 65, 608. 1905. 

a ) Joh. A. Rbpsold, Zur Oeschichte dor astronomischen Moflworkzouge. Bd. 1 
(1450—1830), Leipzig 1908; Bd. 2 (1830 biH um 1900). Leipzig 1914. 

®) Fr. Meyer, Ubor die Entwicklung der astronomischen Instrumente im Zoiss- 
werke Jena. Z. f. Instrkde. 50, 1. 1930! 
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Meridian eines jeden Erdortes ist ein grOBter Kreis an der Sphare, der 
dadurch bevorzugt ist, dafi ihn alle an einem Orte beobachtbaren Ge- 
stirne zu einer gewissen Stemzcit passieren mtissen. Ein nur in der 
Meridianebene dreh bares Instrument gestattet daher die Beobaehtung 
aller Gestirne wahrend der Zeit ihres Meridiandurchganges, und diese 
Mtiglichkeit ist fur die Ortsbestimmung von Stemen von sehr groBer 
Bedeutung. In den Dienst astrophysikalisoher Aufgaben sind die Meri- 
dianinstrumente seltener gestellt worden. Doch hat namentlich 
E. 0 . Pick bring fur die photometrischen Durchmusterungen des Har¬ 
vard Observatory verschiedene Meridianphotometer 1 ) in Gebrauch ge- 
nommen. 


Soli ein Objekt an einem beliebigen Punkt der Sphare beobachtet 


werden kttnnon, so muB das Eernrohr 
um zwei aufeinandcr senkrechte Achsen 
dreh bar angeordnet sein. Wahrend man 
bei terrcstrisuhen Bcobachtungen eine 
Aehse in die Riehtung znm Zenit zu legen 
pflcgt, zieht man bei Himmelsbeobach- 
tungen die Riehtung zum Himmelspol 
vor. Dureh eine Drehung um die naeh 
dem Pol geriehtete und der Erdachso 
])arallelc Stundenaehse laBt sieh dann die 
tiigliehe Drehung der Erdo so kompen- 
siercn, daB ein einmal eingestcdlter Fix- 
stern stets itn (Jesiehtsfeld des Fornrohrs 
bleibt. Die zur Stundenaehse senkrechte 
Aehse dient der Kinstellung des Polab- 
standeH oder der Deklination eines (Je- 



stirns und heiBt dementsprcehend l)e- 
klinationsaehse. Man nennt die naeh 
Stundemvinkel, der dureh Rektaszension 
und Sternzeit gegeben ist, und Dokli- 


Abh. 32. Deutsche Mentioning. Alt*' 
Bauart von Kuaunhofkk. (Naeh 
Kr. Mhyjbr, Obor die Entwicklung 
dor UHtmnoiniHehen lnstrumento 
im ZoisHwerko Jcnn, Z. f. Iimtrkdc. 


nation (siohe Kap. I, § 3) orientierte 50, 3. 1930. Abb. 4.) 


Aehscmiufstellung eines astronomischon 


Fernrohrs eine })araIlaktischo Montierung. An die technisehe Auh- 
fiihrung der parallaktisehen Montierung 2 ) werden sehr groBe Anforde- 
rungen gestellt. .Die zum Teil sehr sehwcren lnstrumente sollen leieht 


’) H. C. Pkjkkkinu, Ann. Harvard Coll. Obs. 14, 0. 1884; 23, 1. 1890; 24, 1. 
1890; 34, 49. 1895. 

a ) E. P. HiTiiKKUi, The mechanics of the telescope. Publ. Astron. Soc. Pac. 
43, 38. 1931. 
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beweglich sein, die Achsen niiissen genau aufeinander senkrecht stehen 
und es durfen keine Durch biegungen der Achsen auftreten. Schliefllich 
soil m6glichst jeder Punkt der Halbkugel erreichbar sein. Je nach Be- 
stimmung und Bauart des Fernrohrs und der PolhOhe des Beobachtungs- 

ortes kann eine oder andore der 
sich namentlich in der Unter- 
stiitzung der Stundenachse und 
der Form der Deklinationsachsc 
unterscheidenden parallakti - 
sehen Montierungen vorteilhafter 
sein. 

Die Deutsche Montierung 
ist nach deni Muster eincs von 
Pater Driknkkhokk uni 1018 
konstruierten Aquatorials durch 
Fraunhofer zu Begin n des 
10. Jahrhunderts in die astro- 
nomisohe Praxis eingcfuhrt wor- 
den. Ihr wesentliches Kenn- 
zeichen hesteht in der Unter- 
stiitzung der Polachse in derem 
Schwerpunkt. Am oberen Fnde 
der Polaehso ist die Deklinations- 
achse reehtwinklig angesetzt und 
trilgt an einer Seite das Fern- 
rohr, an der anderen Seite ein 
(Jegengewieht (Abb. 82). Das ur- 
spriinglioh weit ausladende <)e- 
stell, das eine stabile Lagerung 
gewahrleisten soil, wurde in den 
neueren Montierungen von M wrz, 
Repsold, Zeiss u. a. (lurch schlanke eiserne Silulen ersetzt, auf die eincs ver- 
haltnismaBig kurze Stundenaohsc aufgesetzt ist (Abb. 88). Bei dieser Mon¬ 
tierung lalit sich nicht vermeiden, dad das Instrument in der Nithe den 
Meridians durch die Saule in seiner Bewegung behindert wird. Hoi alien 
Objekten, deren Deklination grOBcr als die PolhOhe des Aufstellungs- 
ortes ist, wird man gezwungen, im Meridian das Fernrohr umzulegen. 
Hat man vor dem Meridian in der Lage „Achse folgt“ beobachtet, so 
hat man nach dem Meridiandurchgang nur in der Lage ,,Achse voran“ 
die Moglichkeit, das Cestirn weiter zu verfolgen. Die gleichen Schwierig- 
keiten entstehen bei Circumpolarsternen in der Nahe der unteren Kul- 



Abb. 33. Modomn dcutsche Montierung. 
Kofraktor von (■. Zeiss. 
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ruination. Solange nur visuell beobachtet wird, ist das Umlegen eine Un- 
bequemlichkeit, die man in Kauf nehmen kann. Bei photographischen Auf- 
nahmen Iiingerer Dauer 
ist eine Unterbrechung ge- 
rade in dor giinstigsten 
Pernrohrstell u ng aber 
nachteilig, meistens auch 
unmdglidi, da naeh dem 
Umlegen die Platte urn 
180° gcdrcht werden 
miiUte und ill re glciehe 
Lage relativ zu den Stern- 
bildern dann nieht mehr 
gesiehert ist. Man kann 
die Bewegungsfreiheit dcs 
Kern roll rs vergrdliern, 
wenn del* Siiule eine ge- 
kniekte Korin gegeben 
wire! odor die Stimden- 
aelise an ilirem unteren 
Knde mit der Siiule ver- 
bunden wird (Abb. 34). 

Audi in der Polstellung 
kann jet/I das Okularende 
nieht. mebr an die*: Saule 
anstollen. I)ie Stabilitiit 
der Siiule! wird (lurch eine 
zweekent sprediende (le- 
wichtsvcrteilung des un¬ 
teren Teiles oder des 
Kulies tier Siiule gewiihr- 
leistet. 

Der Deutschen Montie- 
rung sehr iibnlieh ist. die 
(Jabel inon tieru ng. Bei 
ihrer urspriingliehen Aus- 
fuhrungsform istdieStun- 
denachse, die von einer 

Siiule getragen wird, an ihrem oboren Ende mit cinem gabelfftrmigen 
Ansatzstiiok vorsehen. In der (label ist um zwei Zapfen in Deklination 
drehbar das Kernrohr angebracht (Abb. 35). Diese Konstruktion eignet 



At)l>. 34. (Jokniekto Korrn der Siiule. 
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sich namentlioh fur Spiegelteleskope, bei denen der Schwerpunkt 
wegen des uberwiegenden Gewichtes des Spiegels am unteren Ende des 



Robies liGgt. Es braucht infolgedessen 
die Gabel nur ganz kurz ausgebildet 
zu werden. Das grOBte nach diesem 
Prinzip montierte Instrument ist der 
150 cm-Reflektor des Mount Wilson - 
Observatoriums 1 ). 

Unter deni Namen Zeissmontie- 
rung ist eine von Pr. Meyer 2 ) stam- 
mende Konstruktion bekanntgeworden, 
bei der die Deklinationsachse nicht in 
zwei Zapfen aufgelOst ist, sondern als 


Abb. 35. Gabelmontierung. (Nach 
Fr. Meyer, tlber die Entwicklung 
der astronomischen Instrumonte 
im Zeisswerke Jena, Z. f. Jnstrkdo. 
50, 4. Abb. 8. 1930.) 


voile Achse erhalten bleibt. Die Dekli¬ 
nationsachse ist jedoch in einem gabel - 
artigen Lagertriiger montiert, der mit 
dem Fernrohr fest verbunden ist. Der 


optische Teil des Fernrohrs liegt bei 
dieser Anordnung so weit seitlich vorn Achsensysteni, daB in jeder Lage 



und in jedem Stunden- 
winkei vom Horizont 
bis zum Pol beobachtet 
werden kann. Hierdurch 
unterscheidet sich die 
Zeissmontierungvorteil- 
haf't von der zucrst er- 
wahnten Gabelmontie- 
rung, bei der in grOBeren 
Breiten auf eine Beob- 
achtung des dem Pol 
entgogengeri elite ten Ho¬ 
rizon ts verziohtet wer¬ 
den muB. Da aber bei 
der seitliehen Gabelan- 
ordnung der Schwer- 


Abb. 30. Meyerscho Montierung mit Entlastung punkt des Rohres und 
des Rohres und beider Achsen. (Nach Fr. Meyer, der Gabel nicht mehr in 


Z. f. Instrkdo. 50, 10 . 1930. Abb. 10.) die Mitte der Deklina- 


*) Der sechzigzollige Reflektor des Mount Wilson-Observatoriums. Z. f. Instrkdo. 
31, 89. 1911. Referat. 

s )Fk. Meyer, loc. cit. (Anm. 3, S. 118) S. 9ff. 
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tionsachae fallt, muO zum Ausgleich ein Gegengewichtssystem angebracht 
werden. Die Meyerache Konatruktion (Abb. 36) enthalt zwei Paare von 
GtegGng^ichtshebeln, durch die bei jeder Lage dea Inatruments die 
Gesamtlaat genau auf die Mitte der Deklinationaachae konzentriert wird. 
In dieser Art Bind z. B. der 100 cm-Spiegel der Hamburger Sternwarte 
in Bergedorf und der 122 cm-Spiegel der Universitatsstemwarte Berlin- 
Babelsberg 1 ) montiert (Abb. 11 u. 16). 

Daa grundsatzliche Kennzeichen der Engliachen Montierung ist 
die Unteratiitzung der Stundenachae an ihren Enden auf zwei geaonder- 



Abb. 37. Kn^lischo AcliHonmontierung. Abb. 38. KngliHcho Rahmcwmontiorung. 
(Nadi Kit. Mkykk, Z. f. ItiHlrkdo. 50,4. (Nach Kit. Meykk, Z. f. Inutrkdo. 50,4. 
I»30. Abb. 0.) J030. Abb. 10.) 


ton Niiulon. Diose Aufstellung empfiehlt sieh namontlich dann, wenn die 
Neigung der Stundenaehso gegen den Horizont clew Beobachtungsortes 
klein ist. Audi bed der Englmehon Montierung kann die Stundenachae 
einfacb oder gegabelt horgestellt werden, und man unterseheidet zwischen 
einer Aehsenmontierung und oinor Rah men montierung. Die Englisohe 
Aehsenmontierung iwt die iiltesto Form. Sic ist be re its uni 1700 an 
einem A<|imtoriul von Sisson verwandt worden. In dor Mitte der Stunden- 
aohse heiindet sieh die Deklinationsaehso, an der das Fernrohr und gegen- 
uberliegend ein (Jegengcwieht befestigt sind 2 ) (Abb. 37). Um weitest- 
gehenden BeobnehtungHspielratun zu erzielcn, muB der Abstand der 
beiden Saulen so groli und die Stundenaehso so lang gemacht werden, 
dafi das Fernrohr in Polstellung durehgeschlagen werden kann. Ini Me¬ 
ridian ist die Bowegung des Fernrohrs dann stets ungehindert. 

J ) VorOff. IJniv.-Htrrnw. Berliri-Babolsberg 3, Hoffc 1. 1919. 

2 ) Boinpiol: CroHHloy-Rofloktor doH Lick-ObHervatoriumH. Publ. Antron. Soc. Pac. 
16, 200. 1905. 
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Die Englische Rahmenmontierung laBt das Fernrohr um zwei 
Zapfen drehbar in der als Rahmen ausgebildeten Stundenachse hangen 
(Abb. 38). Die freie Bewegung des Fernrohrs im Meridian bleibt auch 
bei dieser Form der Englischen Montierung erhalten, dagegen muB auf 
die Beobachtung des Pols ganzlich verzichtet werden. Bei grtfBeren In- 
strumenten wird der Rahmen nicht so lang ausgebildet, daB das Fern¬ 
rohr in ihm durchgeschlagen werden kOnnte, da sonst der Abstain! der 
Lager und die Dimension der Kuppel zu groB wiirden. Der 250 cm-Spiegel 
des Mount Wilson-Observatoriums 1 ) (Abb. 42). das zur Zeit grOBte Fern¬ 
rohr, ist in-der Englischen Rahmenmontierung aufgesteilt worden. An der 
Stelleim Tubus, wo sich die Richtung der Polachse mitderoptischen Aohse 
des Fernrohrs schneidet, befindet sich ein Planspiegel, dem eine solche 
Neigung gegeben werden kann, daB die vom Spiegelsystem kormnenden 
Strahlen in die am untereri Ende durchbohrte Polachse abgelenkt werden. 
Es ist so mOglich, die vom bowegten Instrument aufgefangene Ntrah- 
lung in eine feste Richtung zu bringen und einem fest und ersehutterungs- 
frei aufgestellten Strahlungsempfanger zuzufuhrcn (Abb. 17, S. 80). Man 
nennt diese Einrichtung die Coud<$-Form. 

Die eigentliche Ooude-M on tieru ng, wie sie nach den Angaben von 
M. Loewy 2 ) fur zwei Teleskope der Pariser Sternwarte in groBercm MaB- 
stab angewandt wurde, ist fur den (jobrmieh von Objektiven zugeschnit- 
ten. Die Stundenachse hat die Form eines Kreuzes. Die bidden Enden 
der Hauptachse des Kreuzes sind analog der Englischen Montierung auf 
zwei Pfeilern gclagcrt. Die Queraehse tragt an einer Seite ein degen- 
gewicht, an der andcren Seite einen Wiiifel, der das Objektiv und un- 
mittelbar hinter ihm einen unter 45° geneigten Planspiegel enthalt. Eine* 
Drehung des Wiirfels entsprieht der Einstellung in Deklination. Dureb 
einen zweiten, ebenfalls unter 45' gegen die Aehsen geneigten Spiegel im 
Schnittpunkt des Kreuzes wird der Strahlengang zum oberen Ende der 
Stundenachse gelenkt (Abb. 39). Die Bcobaehtungen kOnnen von einem 
festen und gesohiitzten Stand pun kt ausgefiihrt werden. Die Naehteile 
der Konstruktion liegen in dem Liehtverlust (lurch Reflexion an den 
Spiegeln und an der Schwierigkeit, die Justierung der Spiegel dauernd 
zu erhalten. Fur Refraktoren durftc die Coudtf-Montierung dalier kaum 
noch Verwendung finden. 

Die bei physikalischen Untersuchungen sehr haufig not wend ige feste 
Aufstellung der Hilfsapparate (groBe Spektrographen, Radiometer usw.) 

^Reports of the Director of the Mount Wilson Solar Observatory 1919 11)23. 
Ref. Z. f. Instrkde. 39, 317. 1919; 43, 199. 1923. 

2 )M. Loewy, Comptes rondus 118, 1295. 1894. Ref. Z. f. Instrkde. 14 450. 
1894. 
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wird bei einer (Jruppe von Instrumenten dadurch erzielt, da!3 man dem 
ganzen Fernrohr cine feste Aufstellung gibt und durch ein vor der opti- 
schcn Einrichtung montiertes Spiegelsystem daftir sorgt, daf3 die Strah- 
len von einem Punkt der Himinelssphare dauernd in die Richtung der 
optischen Achse gcvvorfen werden. Derartige Hilfsapparate sind Plan- 
spiegel, die mit einer uni die Polachse rotierenden Achse verbunden sind. 
Man unterseheidet verschiedeneTypen, die einer Einteilung von W. Hart¬ 
mann 1 * ) folgend ala allgemeiner Sidero- , .. 

stat, Rolarsiderostat, Zolostat und /' i 

Uranostat bezeiehnet werden. 

I )e r a 11 g e m e i n e S i d e r o s t a t, f riiher 
zum Toil auch Heliostat genannt, er- 
mOglieht die feste ReMexriehtung und 
die Dekhnationseinstollung dureh eincn 
Spiegel, der (lurch eine ({elenkvorrich- 
tung mit der Kntationsaehse verbunden 
ist. Aus der Theorio folgt, dali die 
Spiegelnormale einen elliptisehen Kegel 
heschreiben miiB, (lessen einer Kreis- 
sehnitt. senkrecht zur Polachse liegt. 

Man erzeugt. die elliptisehe Rewegung 
durch Koppelung des Spiegels mit einem 
sichglidchfihmiigumdieRolnehsedrehen- 
den Krcise. Die (Jesehwindigkeit der 
Rotat ion entspricht der taglichen Rewegung des (Jestirns. Der rcflekticrte 
Strahlkann in beliebige Richtunggelenktwerden. Einzelheitcnder versehie- 
dencn Konstruktionen werden ben Radau beschrieben. Die Rezeiehnung 
Sidcrostat, von ForrAiu/r eingefiihrt, soli darauf hindeuten, dali nurein 
Stern oiler Runkt des (jesiehtsfcldes in fester Kctioxrichtung gehalten wer¬ 
den kann, wahrend si<di das Feld bcim Naehfiihren umdicscn lhinktdreht. 
Ks sind versehiedeno Vorsehliige von Turner 54 ), Rmtmmku 3 ), Lippmann 4 ) 



Abb. 30. Coude-Montienmg. (Nach 
Nmwcomh- Knuklmann, Populiire 
As!ronomie. 7. Aufl. Leipzig 1022. 
S. 121. Kig. 51.) 


1 ) \V. 11 aktmann, Beil rag zur (tcschichte und Theorio <lcr astronomisehen Inst ru- 
inente mit- rotiorendem Planspiegol und foster Rofloxriehtung. Astron. Abh. d. 
Hamburger Stern wurtc in Bergedorf. 4, Nr. I. 1028. 

s ) H. Tuunkii, On mechanically compensating the rotation of the field of a 
Siderostat. Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 61, 122 und 574. 1000. 

3 ) H. C. PijUmmkr, A method of mechanically compensating the rotation of the 
field of a Siderostat. Monthly Not. Roy. Astron. Hoc. 61, 402. 1001; Ref. Z. f. 
Instrkde. 21 , 200. 1001. 

4 ) 0. Lippmann, Sur un apparail destin6 h ontrainer la plaque ])hotographique 
qui regoit Pimage foumi par un siderostat. Compton rendus 132, 931. 1901. Ref. 
Z.f. Instrkde. 21 , 210. 1901. 
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und Cornu 1 ) gemacht worden, um durch ein© mechanische Vorrichtung 
die Drehung zu kompensieren. Sie haben jedoch nur wenig Eingang in 
die Praxis gefunden. 

Der Polarsiderostat kann als Grenzfall des allgemeinen Siderostaten 
angesehen werden. Die Richtung des reflektierten Strahls fallt in die 
Polachse. Der Spiegel kann um eine zur Polachse senkrechte Achse ge- 
dreht werden. Die Anordnung befolgt das gleiche Prinzip wie die CoudE- 
Porm der Fernrohre, nur liegt beim Polarsiderostaten die gesamte Optik 
in der Richtung der Polachse. Da die Drehungsgeschwindigkeit des Ge- 
sichtsfeldes gleich der taglichen Bewegung des Gestirns ist, liiBt sie sich 
in einfacher Weise dadurch kompensieren, daB die photographische 
Platte mit der rotierenden Polachse fest verbunden wird. 

Ein groBer Vorzug des Zttlostaten, auf den zuerst Lippmann 1895 
hingewiesen hat, ist das von jeder Drehung freie Gesichtsfeld 2 ). Am 
Zolostaten befindet sich der Planspiegel in der Ebene der Polachse und 
rotiert um diese mit der halben Geschwindigkeit der taglichen Bewegung 
des Gestirns. Der reflektierte Strahl kann zu jedem Punkte des Parallel - 
kreises gerichtet werden, der die deni Vorzeichen nach umgekehrte De- 
klination des Gestirns besitzt. Um dem Beobachtungsfernrohr eine hori¬ 
zontal Lage geben zu kOnnen, muB man es also nach dem Auf- oder 
Untergangspunkt dieses Parallel kreises ricliten. Es ist dies ein Fall, der 
namentlich bei der Beobaehtung von Sonnenfinsternissen vorkommt, 
wenn mit eineni behelfsmiiBig aufgestellten langbrennweitigen Fern- 
rohr ein Objekt bestimmter Deklination beobachtet werden soli. Da 
man grOBere Einfallswinkel am Zolostatenspiegel wegen der Reflexions- 
verluste und des zunehmenden Einflusses der optischen Fehler vermei- 
den will, ist es manchmal notwendig, das Fernrohr gegen den Horizont 
zu neigen. Bigourdan 3 ) u. a. haben Konstruktioncn angegeben, bei 
denen ein Zolostat mit einem im Azirnut drehbaren Fernrohr verbun¬ 
den ist. 

Wenn das Fernrohr fest aufgestellt ist und trotzdem fur jede Dekli¬ 
nation und jeden Stundenwinkel eine Einspiogelung der Strahlen unter 
giinstigem Einfallswinkel erfolgen soil, ist die Verwendung eines zweiten 
Planspiegels erforderlich. Der Zolostat mit Hilfsspiegel ist wohl die boste 
LOsung, die zur Erzielung einer festen Reflexrichtung gefunden worden 

J ) A. Count r, Sur la compensation mEcaniquo do la rotation <lu champ optiquo 
fourni par le sidErostat ot 1’hEliostat. Comptos rendus 132, 1013. 1901. 

2 ) Als eigontlichor Erfindor dos Zolostatcn ist wohl E. F. August (1839) anzu- 
sehon, der jedoch den orwahnton Vortoil ebonsowenig erkannte wie oinigo spatore 
Konstrukteure. Siehe W. Hartmann, 1. c. (Anm. 1, S. 125). 

8 ) G. Bigourdan, Description d’un Equatorial horizontal k rEfloxion, et k latitude 
variable. Bull. Astron. de France 22, 80. 1905. 
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ist. Sie wird nicht nur auf Expeditionen bei horizontal gelagerten Fem- 
rohren, sondern auch bei fester vertikaler oder groBtenteils vertikaler Fern- 
rohrstellung angewendet und hat zur Konstruktion der Turmteleskope 
AnlaB gegeben. Beispiele sind die beiden Turmteleskope des Mount Wil- 
son-Observatoriums 1 ) und das Turmteleskop des Astrophysikalischen Ob- 
servatoriums in Potsdam 2 ) (Abb. 40 und 41). Eine Zusammenstellung 
der Formeln fur Theorie und Anwendung der Zolostaten gibt W. Hart¬ 
mann 3 ) und fur den Fall des Potsdamer Instruments von der Pahlen 4 ). 
Eine Besonderheit dieses von C. Zeiss gebauten Zolostaten liegt darin, 



Abl). 40. Timntoloskop <1 <>h Astrophysikalischon Obsorvatoriums Potsdam. 

ScliomatiHohor Quorsohnitt. 

dali das gauze System der beiden Spiegel um eine vertikale Aehse ge- 
dreht werden kann. Das Azimut des Hilfsspiegels in bezug auf den Haupt- 
spiegel kann so zwisehon <Ien (jrenzen i 00" geandert wcrdon. Die Paralloli- 
tiit der Rotationsuehso des Hauptspiegels mit der Weltaehse wird durch 
eine zusiitzliehe Drehung dieses Spiegels urn eine vertikale Aehse wieder- 
hergestellt. Am Mount Wilson -Turmteleskop wird der Hauptspiegel ge- 
radlinig seitlieh versehoben, was bei grOBerem Raumbedarf nur eine ge- 
ringere Azimutanderung errnOglieht. Im ganzen sind am Zolostaten, um 
ein beliebiges Objekt unter giinstigen Einfallswinkeln an beiden Spiegeln 
bcobaehten zu kttnncn, vier Einstellungen auszufuhren: der Stunden- 
winkel des Hauptspiegels, das Azimut, die Hohe und die Neigung des 
Hilfsspiegels. Es ist darauf zu achten, dali kein Liehtverlust durch Ab- 

’) Ann. AstrophyH. Ohs. Smithsonian Inst. 4. 1922. 

2 ) E. FitKirNnucH, Has Turmtoloskop dor EinstoinHtiftung. Borlin 1927. 

8 ) W. Hartmann, Ioc. oit. (Anrn. 1, S. 125) S. 16. 

4 ) E. von dkr Pahlkn, Dor ZCIostat des KinHtointurms. Z. f.Instrkde. 46,49.1926. 
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schattung eintritt und daB die Offnung des Fernrohrs voll ausgenutzt 
wird. 

Obwohl der Zolostat mit Hilfsspiegel alien Anforderungen der astro- 
nomischen Beobachtungstatigkeit geniigt, hat man versucht, auch bei 
festem Fernrohr mit einem einzigen Spiegel Objekte verschiedener De- 
klination beobachten zu kOnnen. Fiir ktirzere Beobachtungszeiten ist 
dies mOglich, wenn man dem Zolostatenspiegel eine der Deklination 



Abb. 41. Zolostatenspiegel 

am Turmteleskop <I<'s Astrophysikalischen Observation urns Potsdam 


entsprechende Neigung gegen die Instrumentenachse gibt odor die In¬ 
strumentenachse gegen die Polachse neigt. Derartige Planspiegel- 
instrumente, die um zwei zueinander senkreehte Achsen gedreht warden 
kOnnen, werden Uranostate genannt. Hinweis und Theoric stain men 
von Plummer 1 ). B. Schmidt baute einen Uranostaten fiir die Ham¬ 
burger Sternwarte in Bergedorf. 

Die Entlastung der Achsen ist ein wichtiges Problem fiir die Auf- 
stellung grOBerer Instrumente. Man versteht darunter die Befreiung der 
Fiihrungslager von dem Druck der in ihnen gefuhrten Achsen. Durch 

H. C. Plummer, Notes on the Coelostat and Sidorostat. Monthly Not. Roy. 
Astron. Soc. 65, 487. 1905. 
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die Entlastung soil verhindert werden, daC die Lager dureh einen starkeu 
Druck der Achsen abgenutzt werden, wodurch mit der Zeit eine schlechte 
und schlotternde Fuhrung entstehen wiirde. Die sicherste Fiihrung ge- 
wahren genau geschliffene Zylinder, die in friiheren Zeiten aussohlieB- 
lich angewandt wurden. Die Entlastung der Achsen erfolgt durch Rollen- 
lager oder Hebelsysterne und gelegentlich auch durch starke, justierbare 
Fedcrn. Vielfach, wie z. B. bei den Spiegelteleskopen des Mount Wilson 
Observatory, werden die Enden der Polachse durch den Auftrieb in Queck- 
silber entlastct. Die Achsen miissen dabei, uni Durchbiegungen zu vermei- 
den, schr niassiv ausgefiihrt werden. An einer bei C. Zeiss von Fr. Meyer 1 ) 
entwickelten Konstruktion (vgl. S. 122) sind die der Fuhrung des In¬ 
struments dienendcn Achsen liohl ausgebildet. In ihrem Inneren befinden 
sich wcitere Achsen, die das Tragen der beweglichen Teile des Fernrohrs 
ubcrnchmcn. Zuniichst ist dafur gosorgt (Abb. 30), dali der Schwerpunkt 
des Roll res und seiner (Jegengewiohte in die Mitte der Deklinationsachse 
und in die Richtung der Rolaehse fiillt. An dieser Stellc ist die Dekli- 
nationsfuhnmgsachse mit der Entlastungsaehse durch eine kugelformige 
Verst arkung gekmkig verbunden. Die hier angreifende (Jesamtlast wird 
durch ein slacken Kugellagcr aufgenonmien, das am Endo einer durch 
die hohle Polachse gefiihrten Entlastungsaehse kardanisch aufmontiert 
ist. Dioso Entlastungsaehse ist in einem Kugellagcr unterhalb der Fiih- 
rungslagor fur die Kiihrungsachse gelagert und triigt an ihrem Ende ein 
(Jogengowirht. durch das auf das Deklinationskugcllager ein starker 
Druck nach obon ausgeiibt wird. Die geschlifTcnen (lloitlager der Fiih- 
rungsaehson in St-undeiiwinkel und Deklination sind auf diese Weise 
woilgohond cntlaslct, uahrend gleichzeitig dafiir gosorgt ist, dali die 
Durchbiegungen dor Tragerachsen fur den (Jang des Instruments un- 
schadlieh sind. 

Roi neueren (‘nglischen und amerikanischen Konstruktionen ist man 
dazu ubergegangon, die Achsen direkt in Kugel- oder Rollenlagern zu 
fiihren. Ob <*s bei dor starkon Relastung mdglich ist, eine auf <lic^ Dauer 
sohlot-tomngsfroio Eiihrung zu gewiihrleisten, hilngt von den technisehen 
Fortsehriltcn in dor Herstollung dieser Lager al). Der Enorgiebcdarf, den 
die Rewegung der Instrumente orfordert, ist bei beiden Konstruktionen 
sehr goring. 

D<‘r Fernrohrtubus ist der Triiger der optisehen Teile des Fernrolirs. 
Er muii so konstruiort sein, dali die Riehtung dor optisehen AoIino in 
jeder Lage der Riehtung entsprieht, die dureh die meehanischen Achsen 
vorgesehriehen wird. Eine Durehhicgung des Rohres soil mOglichst ver- 

] ) Kit. Mkykk, loc. fit. (Amu. 3, S, 118) ft. 10. 

Unixlb. il. KxprrlmontnlptiyHik, lid. XXVI. 
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mieden werden, zum mindesten aber auf beide Enden des Rohres mit 
r | Ar p gleichen Betrage einwirken. Die Ausbalancierung des Rohres durch 
Gewichte hat darauf Riicksicht zu nehmen, daB zusatzliche Apparate 
wie Spektrographen und Kameras ohne Schwierigkeiten angebracht 
werden kOnnen. Bei Refraktoren werden auf ein verstarktes Mittelteil, 



Abb. 42. 250 cm-Spiogol <1ok Mount Wilrton-ObsorvatoriimiK. 


an dem die Deklinationsachse angreift, zwei aus Stahlblech hergcstellte 
Rohre angesetzt. Die Rohre nehmen an Starke nach den Enden zu ab 
und besitzen haufig konische Form. Es geniigt ein verhaltnmrnaBig 
diinnes Blech, um die Gewichte des Objektivs und der am Okular- oder 
Plattenende befindlichen Einrichtungen zu tragen. Bei Spiegelteleskopen 
sind die Massen namentlich am Ende des Hauptspiegels sehr viel grOfler 
und man muB daher an grOBeren Instrumenten den Tubus durch stah- 
leme Trager versteifen. Die Erfahrung hat gelehrt, daB die Bildgute an 
Spiegelteleskopen verschlechtert wird, wenn sich im Tubus eine Luft- 
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schiehtung ausbilden kann, und daB vielmehr eine rasche Luftzirkulation 
giinstig auf die Abbildung wirkt 1 ). Aus diesem Grunde ziehen es nament- 
lich die amerikanischen Sternwarten vor, ihren Spiegeln keinen geschlosse- 
nen Tubus zu geben, sondern nur ein Geriist aus Stahltragern (Abb. 42) 
zu verwenden. Es ist dann sorgfaltig darauf zu achten, daB kein Neben- 
licht auf die Spiegel fallt. 

An Reflektoren miissen die Spiegel von Zeit zu Zeit versilbert werden. 
AuBerdem soil die MOglichkeit 
bestehen, die verschiedenen 
Spiegelsysteme gegeneinander 
auszuwechseln. Man richtet es 
daher so ein, daB sowohl der 
Hauptspiegel in seiner Fassung 
und auch die im oberen Fern- 
rohrteil befindlichen Spiegel 
leicht abgenommen werden 
kOnnen. Der Hauptspiegel wird 
bei senkrechter Stellung des 
Fernrohrs von einem unterge- 
schobenen Fahrgestell (Abb. 43) 
aufgenommen. Die Auswechse- 
lung der ubrigen Spiegel ge- 
schieht mit Hilfe eines Krans 
bei horizontaler Fernrohrstellung. Um die Justierung der Spiegel nicht zu 
gefahrden, wird in den meisten Fallen dasgesamte Oberteil des Fernrohrs 
entfernt und dureh ein anderes ersetzt, das die gewiinschte Optik fest ein- 
gebaut enthiilt (Abb. 44). Die verschiedenen Oberteile erhalten gleiches 
Gewicht. Es ist so mOglich, in etwa 1 / 2 Stunde von der Newtonschen zur 
Oassegrainschen Spiegelanordnung iiberzugehen. 

Bei einer anderen Konstruktion werden die abzunehmenden Massen 
dadureh verringert, daB nur die Spiegel mit ihren Fassungen und Fo- 
kussierungseinrichtungen umgewechselt werden. Der Oberteil des Tubus 
und das in ihrn befindliche Haltekreuz bleiben dauernd in fester Ver- 
bindung mit dem Fernrohr. Am 72 inch-Spiegel des Dominion Astro- 
physical Observatory Victoria 2 ) werden die Nebenspiegel an einer Lauf- 
katze in die obere Halfte der Gffnung des waagerecht liegenden Fern¬ 
rohrs eingefiihrt, bis in die Mitte gesenkt und an dem Mittelteil des Halte- 


T. E. R. Phillips und F. J. Hargreaves, A note concerning reflectors. Joum. 
British Astron. Ass. 39, 112. 1929. 

2 ) Publ. Dora. Astrophys. Obs. Victoria. B. C. 1, 59. 1920. 



Abb. 43. Fahrgostell und VersilberungH- 
oinrichtung fiir den 122 cm - Spiegel der 
Univorsitats-Sternwarto Berlin-Babclsberg. 
(Babelsbergor Aufnahmo.) 
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kreuzes befestigt. Der Gewichtsausgleich erfolgt clurch verschiebbare 
Gewichte am Oberteil des Fernrohrtubus. 

Eine weitere Konstruktion unterscheidet sich von der eben angegebe- 
nen insofern, als die Spiegel durch eine zylindrische Offnung in der Mitte 
des Haltekreuzes hindurchgefuhrt werden. Da der Durchinesser des 
Mittelteils dann notwendigerweise den Durchmesser der Spiegel iiber- 



Al)l>. 44. Auswcchscllmrcs Obcrtcil dcs Npicgcls 
<1 <m* Hamburger Slcrnvmrtc in Hcrgedorf mil rmgehnutcm Npcktrogrnphcn. 

trcffen mufi, ist diese Methode mit eineni grbBeren Licht verlust vcu- 
bunden. 

Der Hauptspiegel besteht ans einem Glasblock, (lessen Dicke sich zu 
scinein Durchinesser mindestens wie 1:8 verhalten soli, damit Defonna- 
tionen der Spiegoloberflaelie infolge Temperatur- und Lageanderungen 
vermieden werden. Das Gewicht eincs solehen Spiegels von 2f>0<*m 
Durchinesser betn'igt nielu* als 41. Die verspannungsfreie Lagerung so 
groBer Massen erfolgt ini Rrinzip am besten durch Unterstiitzung an drei 
Auflagepunkten. Urn die dabei entstehendc Durehbiegung aller Zwi- 
schenpunkte zu verhindern, nuiB man fiir eine gleichmaIJig urn die drei 
Lagepunkte verteilte Unterstiitzung sorgen. Ritchey erreicht dies 



VII. Kap. § 2. Bewegungseinrichtungen. 


133 


(lurch Doppelhebel, die parallel zum Spiegelboden angebracht und so 
abgeglichen wind, daB die Hebeldrucke gegen den Spiegel in jeder Lage 
gleich sind. Zeiss 1 ) lagert den Spiegel nicht unmittelbar auf drei Stiitz- 
punkten, sondern auf ein S^ystem von Trageplatten, die durch Doppel¬ 
hebel miteinander verbunden sind. An den drei Hauptpunkten befindet 
sich ein leicht kippbarer Doppelhebel, der an jedem Ende eine dreieckige 
Platte tritgt. Auf dieser sind in gleichem Abstand wiederum um Kugeln 
kippbar drei runde Trageplatten befestigt. lm ganzen ruht so der Spiegel 
auf 18 Punkten, auf die das Oewicht des Spiegels automatisch gleich- 
miiBig verteilt ist. 

Der 2f>0 cm-Spiegel des Mount Wilson-Observatoriums hat 1932 
na(*h den Planen von 0. Pease 2 ) eine neue Lagerung erhalten. Der Spiegel 
wird am Boden durch eine Reihe von ringfOrmigen Flatten getragen, die 
auf Kugellagern gleiten und durch (logengewichte ausbalanciert sind. 
Audi fiir die scitliche Lagerung des Spiegelrandes werden Kugellager 
verwandt. 

Die scitliche Fassimg der Spiegel bedarf wegen der Ausdchnungs- 
iinderungen eines g(‘vvissen Spielraums. Um zu vermeiden, daB der 
Spiegel bei tiefen Temperaturen durch die Passu Ag verspannt wird, bei 
hohen Temperaturen aber sehlottert, werden zwischen Spiegel rand und 
Passung Zinklmeken odcr ein Korkring eingelegt. 

Es fell It- nicht an Versuehen, die schwierige Lagerung eines Spiegels 
durch ( {ewiehtsvermiudorung zu erleichtern. Ritchey 3 ) ersetzt den 
massiven Ulasbloek durch ein System von (daswanden, die sich rccht- 
winklig kreuzend zwischen der versilberten Vorderflache und der Ruck- 
wand des Spiegels angeordnet sind. Das Innere des Spiegelblocks ist in 
cine groBc Zalil quadrat isclier Zellen aufgeteilt, die untereinander und 
mil den beiden AuBeullaehen test. verkittet sind. Das Oewicht eines 
Spiegels laBt sich so nach Ritcheys Angaben auf den vierten bis fiinften 
r l\ k il lierabsetzen, ohne daB die Ntabilitat der optischen Fluche leidet. 

§ 2. Bewcgungseinrichtungeii. 

Die Einstellung <l< fc r Objekte nach Ktiindenwinkcl und Deklination er- 
folgt an Einst-cllkreisen, die mit den Aelisen der Instrumente verbunden 
sind. Die Kreise konnen durch Ablesefcrnrohre sowohl am Okularende 

') Fit. Mkvkh, lor. cit. (Amu. 3, S. I IS) S. 17. 

a ) (1. Pkahk, 'The ball-bearing support- system For t lio 100-inch mirror. Publ. 
Ast-ron. Soe. Pac. 44, 30S. 1032. 

3 ) (!. VV. Ritchey, Bull. Soc*. astron. <le France' 40, 57. 1020. Ref. Z. f. 
Instrkde. 46, 5S0. 1020; Trans. Opt. Soc. 29, 107. 1028. Ref. Z. f. Instrkdo. 
49, 513. 1020. 
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wie am FuBe der Saule abgelesen warden. Die Einstellung erfolgt an 
groBen Instrumenten mit elektrischer Kraft. Es werden moist zwei bis 
drei verschiedene Geschwindigkeiten vorgesehen. Die AuslOsung der 
Grob- und Feinbewegungen geschieht durch SchaltknOpfe, die an alien 
vom Beobachter benOtigten Stellen angeordnet sind. 

Wenn das Instrument genahert eingestellt ist, wird es mechanisch oder 
elektromagnetisch auf den Achsen geklemmt. Es kOnnen nun die Fein- 
einstellungen betatigt werden und das Uhrwerk kann in Tatigkeit treten, 
mit dessen Hilfe das Instrument so um die Stundenachse gedreht wird, 
daB die Richtung zu einem Objekt an der Sphare dauernd erhalten bleibt. 
Handelt es sich um einen Fixstern, so hat eine Umdrehung der Stunden¬ 
achse in 24 Sternzeitstunden der Erdrotation entgegenwirkend zu or- 
folgen. Es ist zwar schon der Refraktion wegen nicht mOglich, ein Fern- 
rohr auf mechanische Weise langere Zeit genau rich tig nachzufiihren. 
Doch ist es unbedingt notwendig, daB die Hauptarbeit des Nachfiihrens 
von dem Uhrwerk mOglichst gut ausgefiihrt wird und der Beobachter 
sich auf kleine Korrektionen beschranken kann. Auf die Herstellung 
eines geeigneten Uhrwerks ist daher von den Konstrukteuren schr viel 
Mxihe verwandt worden. 

Von einem guten Uhrwerk wird verlangt, daB eS einen vollkommen 
gleichmaBigen Gang hat und diesen Gang ohne merkliche Anderung bei- 
behalt, wenn die zum Antrieb des Fernrohrs notwendige Arbcitslcistung 
sich andert. Es ist nicht zu vermeiden, daB die Beweglichkeit eines 
groBen Instruments durch Teniperatureinfliisse, veranderliche Reibung 
und ungenauen Gewichtsausgleich in gewissen Grenzen schwankt. Die 
Riickwirkungen auf den Gang des Uhrwerks mtissen durch eine regu- 
lierende Einrichtung mOglichst klein gehalten werden. Kurzperiodische 
Schwankungen im Widerstand des Fernrohrganges lassen sich dureh 
die Tragheit groBer rotierender Massen ausglcichen; ein Prinzip, das am 
250 cm-Spiegel des Mount Wilson-Observatoriums angewandt ist. Die 
Konstanz der Drehgeschwindigkeit des Uhrwerks selbst beruht bei fast 
alien astronomischcn Regulatoren auf der Zentrifugalkraft rotierender 
Massen. 

Die ersten Uhrwerkc von Fraunhofer und Cooke erfiillten die 
Forderung nach konstanter Drehzahl nur bei gleichbleibender auBerer 
Leistung. Man bezeichnet sie als statische Regulatoren. Fraun¬ 
hofer, der als erster fur den Refraktor der Dorpater Sternwarte eine 
automatische Nachfuhrung konstruierte, verwendete zwei Gewichte, die 
an den Enden eines Doppelhebels federnd befestigt waren. Bei einer be- 
stimmten Geschwindigkeit flogen sie nach auBen und beriihrten die 
konzentrische Wand des Uhrwerks. Gberstieg die Drehzahl einen ge- 
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wissen Wert, so wurde sie durch die Reibung der Gewichte gebremst. 
Die gewiinschte Gescliwindigkeit lieB sich durch Veranderung des Ab- 
standes der Wand von den Gewichten einstellen. Cooke hangte die Ge¬ 
wichte wie kleine Pendel an kurzen Hebeln an einer rotierenden Scheibe 
auf, so daB die Ausschlage nicht durch Federn, sondern durch die Schwere 
der schwingenden Massen beeinfluBt wurden. Die Reibung erfolgte an 
einem flachen horizontalen Ring. 

Fine Abart des CooKeschen Regulators findet sich auch heute noch 
bei vielen amerikanischen Instrumenten. 

Diese von Warner und Swasey zuerst 
hergestellte Form des Regulators be- 
sitzt zwei kreuzweis gegeniiberliegende 
Doppelhebcl, deren Auf hiingepunkte 
sich auf der anderen Seite- der Dreh- 
achse befinden als die zugehbrigen Ge¬ 
wichte. Die oberen Bnden der Hebei 
tragen die Bremsbacken, die in Tiitig- 
keit treten, wenn die Drehgcschwindig- 
keit des IJhrwerks zu groB geworden 
ist. Tnfolge der besonderen Aufhangung 
der Doppelhebcl ist die Breinswirkung 
bei gleiehem Kugelaussehlag sehr viel 
grOBer als bei dem ursprunglichen Mo- 
dell. Man nennt diesen Regulator auch 
pseudoastatiseh. 

Bin wirklieh astatiseher Regula¬ 
tor soli eine veranderliehe Leistung bei 
konstanter Drehzahl besitzen. Bine ein- 
facho und geniale Lowing diescr Auf- 

gabeistdas REesoLDsehcFederpcndel 1 ). A * >1) * P<Hloq)ondol, 

7 17 HchoinatiHch. (Nach Kk.Meykji, Ubor 

In der Mitt-e der festen G run dpi at to Kntwicklung der oHtronorniHchoii 
des Regulators ist eine rundo, federndo Instmnionto im Zoinsworko Jona. 
Stahlstange eingespannt (Abb. 45). Das Z. f. Instrkdo. 50, 28. Abb. 35.1930.) 
obero Bride der Stange triigtein (Jewieht, 

dcssen radialer Ausschlag durch Fiihrung in einem Sehlitz naeh auBen 
und auch nach der Mitte zu begrenzt ist. Der Schlitz ist mit der Achse 
des Regulators verbunden und zwingt das Pendelende an der Drehung 
teilzunehmen. Dio entstehende Zentrifugalkraft drangt das Gewicht 

*) Joh. A. Kkphold, Zur (jJoschiohto dor arttronorniHchon Moflworkzougo. Bd. 2 . 
Leipzig 1914. H. 34; BinigoH iibor ruiulHchwingondo Fedoi^ondel^Rogulatoron. 
Z. f. Jnstrkdo. 19, 306. 1899. 
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nach auBen, wahrend die Federkraft der Stange in der entgegengesetzten 
Richtung wirkt. Bei einer bestimmten Geschwindigkeit, die von deni 
Verhaltnis der GrOBen von Gewicht und Stahlstange abhangt, heben 
sich beide Krafte auf und es tritt ein vom Ausschlagswinkel unab- 
hangiger Gleichgewichtszustand ein; denn die Federkraft wiichst ebenso 
wie die Zentrifugalkraft proportional mit dem Abstand von der Drehungs- 
achse. Da das FuBende des Federpendels an der Drehung nicht teil- 
nimmt, entsteht durch die Mitnahme des Gewichtsendes eine innere 
Reibung, die mit dem Ausschlagswinkel zunimmt. Diese innere Rcibung 
oder Molekiilverschiebung verbraucht den Teil der Arbeit, der in jedem 
Augenblick fiber das zur Bewegung des Fernrohrs notwendigc MaB 
hinausgeht. Die antreibenden Krafte liefert ein Gewichtsaufzug. Inner- 
halb gewisser Grenzen erfolgt die Vernichtung der uberschfissigen 
Krafte bei vollig konstanter Drehzahl des Pendels. Leider hat das in Be- 
zug auf Astasie so vollkommenc REPSOLOschc Federpendel die Nach- 
teile, daB die Grenzen der inneren Arbeitsleistung gering sind und die 
Stahlstange die starke Bcanspnichung nicht sehr lange aushiilt. AuBer- 
dem ruft der einseitige Ausschlag des Gewichtes ein Mitschwingen des 
Fundaments hervor. 

Die weitere Entwicklung dor Regulatoren bei Zeiss 1 ) ist zimiichst den 
Weg gcgangen, die Vorziige des astatischen Federpendels mit denen 
eines Reibungsregulators zu verbinden. Der astatischc Reibungsregu- 
lator von Zeiss cnthalt in seiner einfachsten Form zwei Blattfedern, mit 
deren Ende die Sehwungkugcln (lurch eine Hebelli bersetzung verbunden 
sind. Die Arbeitsverniehtung geschieht auf die Weise, daB mit wachscn- 
dem Ausschlag der Kugeln ein zunehmender Druck auf ein Schleiflager 
ausgeiibt wird. Der konzcntrische Bremsring gleitet in einem Nchmier- 
mittel aus Paraftinol und Petroleum. Die genaue Astasie dieses Dhr- 
werks hiingt von einem bestimmten Verhaltnis von Hebellange zu Kcdcr- 
durchbiegung ab. Um die richtige Geschwindigkeit einzustelltm, vcr- 
iindert man die Wirkung der Federn dadurch, daB die Federspannung 
und zur Erhaltung der Astasie auch gleichzeitig die Lange dm* Federn 
variiert wird. Dies kann (lurch Verschiebung von Ntut/.rollen auf kcil- 
fdrmigcn Zwischenstiicken wahrend des Uhrganges ausgefiihrt werdcn 
und ist daher einer Veranderung der (Jewichtskugeln vorzuziehen. 

Die Arbeitskraft der Uhrwerke wird an iiltcren Fernrohren fast- all- 
gemein durch die Nchwere eines sinkenden Gewichts erhalten. Das Auf- 
ziehen des Gewichts ist eine liistigc und bei grfiBeren Tnstrumenten auch 
ermfidende Nebenarbeit. Zeiss verbindet deshalb seinen Regulator mit 

') Kit. Meyer, lor. cit. (Amn. 3, S. 118) S. 30. 
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einer Aufzugsmaschine, die in Abb. 46 dargestellt ist. Durch einen Elektro- 
motor wird das Gewicht dauernd aufgezogen, und zwar mit der gleichen 
Oeschwindigkeit, mit der es ^ 

ohneAufzug fallen wiirde. Das |( ’ -» 

Gewicht bleibt also wahrend 
desBetriebes dauernd auf der ' 
gleichen Hohe. Es wird dies 
durch cin variables, automa- 
tisch reguliertes Cbersetz ungs- 
verhaltnis von Motorachse zu 
Aufzugsachse oder durch elek- * 
trische BeeinHussung der Mo- 
torgeschwindigkeit erreicht. 

Es licgt nahe, den Motor 
direkt zum Antriob des Eern- 
rohrs zu henutzen und die (4o- 
s(*h\vindigkeit des Motors 
durch einen Regulator kon- 
stant zu ha 1 ten. Diese hereits 
friiher geiiuBerte und ange- 
wandte Idee ist von Zeiss in 
der folgenden Form (Abb. 47) 
durchgftbildet worden: Kin 

Gleichstroimnotor treibt 
gleiehzeitig das Kernrohr und 
einen kleinen astatisehen Re¬ 
gulator 1 . Der Regulator ist so 
cingerichtet, daB bei einer be- 
stimmten (Jeseh windigkeit ein 
Kontakt gesehlossen und da- 
durch ein Widerstand, der vor 
die Eeldmagneten des Motors 
geschaltet ist, iibcrhriickt 
wird. Die Vorstarkung des 
Magnetfeldes vermindert die 

Drehzahl des Motors und des ......... .. r , . 

Abb. 4t>. Amzugsmtisohmo von /<>ihs. 

Regulators, dor Kontakt wird (Nll ,,|, Kit. Mkykk, Z. f. Inst.rkdo. 50, 35. 
gcoffnet, der Widerstand ein- i»3<>. Abb. :w.) 

geschaltet und die Drehzahl 

wieder erhttht. Das Spiel wiederholt sich in ganz kurzen Zwischen- 
raumen. Ein richtiges Schalten findet gar nicht statt; man kann eher 
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sagen, daB an der Kontaktstelle ein Ubergangswiderstand geschaffen 
wird, der zusammen mit dem festen Widerstand die richtige Feldstarke 
der Magneten und damit die richtige Drehzahl des Motors erzielt. Nach 
Fr. Meyer 1 ) funktioniert der Reguliermechanismus bei Spannungs- 
unterschieden von ±15% und Leistungsunterschieden von 0,1 PS noch 
absolut sicher. Der Regulator wird ebenso wie der Reibungsregulator 



Abb. 47. EloktriHchcw Uhrwerk von ZoiHH mit cIcktriHehcn Feinhcwcgimircn. 


durch Anderung von Spannung und Lange der Federn auf die richtige 
Geschwindigkeit eingestellt. 

Um sich nicht nur auf die genaue Justierung der Rcgulatoren ver- 
lassen zu miissen, sichert man die Oesehwindigkeit durch cine Rckunden- 
kontrolle. Man verstelit darunter einen regel in a Bigen, meist alle 2 Ne- 
kunden erfolgenden Eingriff in daR Uhrwerk, dor von cincr (Sternzeit-) 
Uhr ausgelOst wird. Bei der ZeissBchen Konstruktion werden voni Re¬ 
gulator durch ein Getriebe zwei auf der Deckplatte montierte Zahnrader 
mit 100 und 99 Zahnen in Umdrehung versetzt. Bei vollkommcn riohti- 
gem Gang dreht sich das Rad mit 100 Zahnen in 2 Sekunden gerade ein- 
mal herum, das andere Zahnrad wird von dem gleichen letzten l)ber- 
setzungsrad in dieser Zeit 99 / 100 mal herumgedreht. Mit dem zweiten Zahn¬ 
rad durch Reibung gekoppelt lauft eine Scheibe, die in der Mitte ein Ge- 

x ) Fr. Meyer, loc. cit. S. 37. 
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winde tragt, das sich in eine mit dem ersten Zahnrad verbundene Mutter 
hineinschraubt. Eine relative Verdrehung der beiden Zahnrader ver- 
stellt die Mutter in Htthe und betatigt den Mechanismus zur Geschwin- 
digkeitsanderung des Regulators. Da das Zahnrad mit 99 Zahnen sich 
schneller dreht als das mit 100 Zahnen, wird der Gang des Uhrwerks 
beschleunigt. Nun befindet sich am Rande der Gewindescheibe eine 
Klinke, die an einem Punkte des Umfangs gegen einen Sperrhebel stoBt. 
Dieser wird alle 2 Sekunden elektromagnetisch durch einen vom Uhr- 
kontakt geschlossenen Stromkreis zuriickgezogen und gibt dann den 
Weg fur die Klinke frei. Im allgemeinen lauft aber die Scheibe zu schnell 
und die Klinke wird festgehalten. Dadurch wird die Kupplung zwischen 
Zahnrad und Gewindescheibe gelOst, die Mutter senkt sich und verringert 
die Drehzahl des Uhrwerks so lange, bis der Sperrhebel die Klinke frei- 
gibt und wieder ein Voraneilen der Scheibe und des oberen Zahnrades 
einsetzt. 

Wird bei der Zeissschen Sekundenkontrolle die Geschwindigkeit auf 
dem Uinwcg liber eine mechanische Anderung der Gesehwindigkeits- 
einstellung beeinfluBt, so sind natiirlich auch Vorrichtungen mOglich, 
bei dencn eine elektromagnetische Kraft direkt auf die Umlaufsgeschwin- 
digkeit des Uhrwerks einwirkt. So hat M. Wolf fur den Reflektor der 
Heidelberger Sternwarte eine Einriehtung geschaffen, bei der ein durch 
Uhrkontakte betatigter Elektromagnet die Rotation des Uhrwerks be¬ 
schleunigt oder henimt. Diese Methode gleicht dem Verfahren der Syn¬ 
chronisation einer Nebenuhr. 

Da in neuerer Zeit die Periodenzahl des Wechselstroms von den 
moisten Elektrizitiitswerken avis industriellen Grunden sehr nahe kon- 
stant gelmlten wird (50 oder 00 Perioden pro Sekunde), ist es mOglich, 
durch einen Synchron motor geniigender Leistung einen alle Anspriiche 
crfiillendcn Fernrohrantrieb zu erhalten, wenn einfach zwischen Motor- 
achse und Polachse ein geeignetes Ubersetzungsgetriebe eingeschaltet 
wird. Die Eunktionen des Regulators und der Sekundenkontrolle werden 
in diesern Fall von dem Feriodenregler des Kraftwcrkes ubernommen. 
Nach Mofkitt 1 ), der ein fiir das Yerkes Observatory hergestelltes Syn- 
chronmotor-Uhrwerk beschreibt, ist dieser Fernrohrantrieb selbst dann 
vorteilhaft, wenn die automatische Regelung der Periodenzahl erst 
durch zusatzliche Einrichtungen am Verwendungsort erzielt werden 
muB. 


J ) G. W. Moffitt, Frequency roquiroments and the control of frequency for 
synchronous motor operation of astronomical telescopes. Rev. of Scient. Instr. 


3, 499. 1932. 
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Bei einer am Michigan Observatory 1 ) in Gebraueh befindlichen Kon- 
struktion dient die Frequenzregelung gleichzeitig als Mittel zur Oe- 
schwindigkeitsveranderung des Fernrohrantriebes. 

Es gibt eine Reihe von Nachfuhrungseinrichtungen fur Fernrohre, die 
zwar nicht von allgemeiner Bedeutung sind, aber in besonderen Fallen 
von Nutzen sein k6nnen. Hierher gehGrt z. B. das Wasseruhrwerk. Es 
besteht aus einem Wasserbehalter, dessen Wasserspiegel durch einen am 
Boden befindlichen Auslauf gesenkt wird. Ein Schwimmer, der sich mit 
der Wasseroberflache senkt, iibertragt durch eine Hebelubersetzung die 
Bewegung auf die Stundenachse des Fernrohrs. Bei einer andcren Ein- 
richtung, die nur fur ganz kurzbrennweitige Kameras in Frage kommt, 
wird auf eine kontinuierliche Bewegung des Instruments verziehtet, 
Man lafit vielmehr durch eine Zahnradubcrtragung alle 1-2 Sekunden 
die Stundenachse ruckweise um 15" oder 30" drehen. Die Auslosung der 
Bewegung erfolgt auf elektrischcm Wege (lurch einen Uhrkontakt. 

Die Giite der modernen IThrwerke gewahrleistet bei kleinercn In- 
strumenten eine so genaue Nachfiihrung des Fernrohrs, daB es fur kur/e 
Zeiten sich selbst iiberlassen werden kann. Bei langeren Zeiten und lang- 
brennweitigen Instrumenten muB der Beobaeliter den (Jang dauernd 
iiberwachen und mit den Fcinbcwegungeii des Instruments verbessern. 
Werden photographisehe oder andere Beobachtungen ausgefuhrt, bei 
denen das (Jesiehtsfeld fiir visuelle Betraehtung ni<*ht frei bleiht, so hat- 
die Kontrolle der Naehfiihrung auf einem besonderen Wege zu erlblgen. 
Es ist nahelicgend, das Hauptrohr des Instruments mit einem zweitcn 
Fernrohr, dem Leitrohr, zu verbinden. Am Okiilarnnkrometor des Leit- 
rohrs laBt sich dann ein geniigend heller Stern der am Hauptrohr unter- 
suchten (Jegend als Fiihrungsstern verwenden. Die meehanisehe Ver 
bindung von Haupt- und Leitrohr muli so stabil sein, da 13 in keiner Lage 
des Instruments difTerentielle Biegungen auftreten. Die meisten photo- 
graphischen Refraktoren (Astrograj)hen) werden als Doppelfernrohre gc- 
baut oder gclegentlich aueh als dreifaehe Rohre, bei denrn dann (‘in 
Leitrohr mit zwei photographischen Liehtwegen verbund(‘n ist. 

Da das Leitrohr annahernd die gleiche Breimweite wie das Hauptrohr 
l)esitzen muB, wenn eine sichcre Naehfiihrung moglieh sein soil, wird der 
Ban groBerer Doppclinstrumente sehr kostspielig. Bei groBen Rellek- 
toren laBt sich ein Leitrohr wcgcn der unsymmetrischen (Jewichts- 
verteilung nicht giinzlich ohne differentielle Biegungen anbringen. In 
alien Fallen, wo ein Leitrohr nicht zur Verfiigung steht, ist man ge- 
zwungen, einen Toil des Uesichtsfeldes des Hauptrohres zur visuellen 

! ) R. R. Mc.Math and W. A. (Jhkiu, A now method of driving oquatorial tolo- 
seopes. Ann Arbor. Mich. Obs. Publ. V, Nr. 10 . 1934. 
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Beobachtung zu verwenden. Man pflegt an den seitlichen Randern dea 
Plattenhalters schmale Ausschnitte frei zu lassen, in denen mit Mikro- 
skopokularen ein zur Nachfuhrung geeigneter Stern aufgesucht wird. Es 
ist nicht immer leicht, fur die Fiihrungsmikroskope in dem kleinen Teil 
des Gesichtwfoldes einen geniigend hellen Stern zu finden. Ein anderer 
Nachteil ist die schlechte Abbildung in den Randteilen, die bei Spiegeln 
meist aehr starke Konia aufweiaen. DaB dieKontroIle der Bewegung nicht 
an dem gleiehen Objekt erfolgt, das photographiert wird, kann bei Ob- 
jekten mit unbekannter Bewegung die Aufnahme ersehweren. Bei be- 
kannter Bewegung wird der Leitstern am Leitmikrometer oder an den 
Fiihrungsmikrowkopen in kurzen Zeitabschnitten in entgegengesetzter 
Riehtung verstellt und so ein seharfes Bild dea Kometen oder sonstigen 
Objekta erzielt. 

Wenn die Feinbewegungen dea Fernrohrs nicht mit der erforderlichen 
(Jenauigkeit arbciten oder umstandlieh zu bedienen sind, kOnnen die 
Korrekturen der Fuhrung nacli dem Vorbild von Ritchey auch direkt 
an der Kasaette auagefuhrt werden, die dann in beiden Koordinaten fein 
veratellbar aein muli. 


Hei Aufnahmen an Spaltspektrographen verwendet man den Teil 
eines SternbiIdes oder Objektes, der auf die Spaltbaeken fallt, zur Kon- 
trolle der Nachfuhrung. Die Spaltbaeken sind zu dieaem Zweek poliert 
und inn einen kleinen Winkel geneigt, so dab ein an ihnen reflektiertes 
Bild dureh (‘in seitliehes Mikroakop betraehtet werden kann. Diese Me- 
thode der Nachfuhrung versagt, wenn die Helligkeit dea aufzunehmen- 
den Objektw dem Sehwellenwert der Augenempiindliehkeit unteraehreitet. 
Fiir den 2f>() em-Spiegel des Mount Wilson-Observatoriums liegt diese 
Greuze fVu’ punktfbrmige 


Objekte nalie der 17. 
(jin’) Be. 

§ 3. Beob- 

achtungsgebaude. 

Von wenigen Ausnah- 
men abgewehen. werden 
Fernrohre zum Schutz 
vor Witterungseinflusaen 
in uherdacht.cn Ran men 



aufgestellt. Wahrend der 


Beobachtung wird ein 


leil dea Baches Zliruek- Abb. 48. H m-Kiippcln von ('. Zeiss mit. 2,50 m- 
geachoben. fill gewbhn- Spaltoffnung. (Univcrsit&tH-Sternwarte Kiel.) 



-O'" 



Abb. 49. Hobobiihno <lo.s grofion Refraktors dor Universitats-Sternwarto Borlin- 
Babolsborg. (Nacli VorOff. Univ.-Stomw. Berlin-Babolsberg 3, Hoft 1. 1919. Abb. 8.) 



Abb. 50. Spaltbuhne am Spiogol 

dor Uni versi tats-Sternwarte Berlin-Babelsberg. (Aufnahme C. Zeiss.) 
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lichen Pall eines parallaktisch aufgestellten Instruments findet man am 
haufigsten eine halbkugelfOrmige Kuppel mit einem Beobachtungsspalt. 
Die Kuppel ist drehbar, damit der Spalt in jedes beliebige Azimut ge- 
stellt werden kann. Zwei seitlich verschiebbare Kuppelausschnitte ver- 
schlieBen die Offnung des Spaltes (Abb. 48). Es ist wichtig, daB der 
Spalt in seiner ganzen Lange eine genugende Breite hat und auch etwas 



Abb. 51. Ib'obiiehtungHbuhnri <los grofton Rofraktors don AstrophysikaliHehon 
ObHorvutoriuniH in Potsdam. (Publ. Antroph. Obw. Potsdam 15 , 1 . 1907. Taf. 5.) 


liber das Zenit hinausragt. Eine uutomatische Nachfuhrung des Spaltes 
wall rend der Beobachtung ist selten vorteilhaft, da sie nicht mit gleich- 
fOrmiger (Joschwindigkeit erfolgen kann. GrOfiere Kuppeln werden mit 
elektrischer Kraft bewegt. Der Beobachter betiitigt in geeigneten Zwi- 
schenzeiten die Schalteinrichtung zur Kuppeldrehung. 

Aus Sparsamkeitsgriinden und bei Instrumenten besonderer Bauart 
(z. B. den Meridianinstrumenten) kann die Kuppel durch ein gerades 
oder nur in einer Richtung gewftlbtes Dach ersetzt werden. Das zur Seite 
geschobene Dach behindert unter Unistanden die Beobachtungen in 
groBen Zenitdistanzen. Das Instrument selbst ist dem Wind freier aus- 
gesetzt und kann durch ihn in Schwankungen versetzt werden. Aber 
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auch die Aufstellung in einer Kuppel schiitzt nicht immer vor Vibrationen, 
die durch den Spalt strGmende Winde hervorrufen. Man kann in solchen 
Fallen durch eine Spaltgardine, durch ein Wind- oder SonnenKegel die 
Schwankungen zu mildern suchen. 

Die Erschiitterungen, die beim Drehen einer grolien Kuppel unver- 
meidlich hervorgerufen werden, diirfen nicht auf das Fernrohr iiber- 

tragen werden. Man errichtet 
daher fiir das Instrument und 
die Kuppel getrennte Funda- 
mente in sehr solider Ausfiih- 
rung. Mittlere undkleine Instru- 
mente kftnnen bei geeigneter 
Verstarkung dor Onindmauern 
auf anderen (Jclmuden aufge- 
wtellt werden. (JrolJe Instrumente 
pHegt man in eigenen Kuppel- 
gebauden unterzubringen. 

Der FuBboden des Instru- 
mentenraums ist ebon falls void 
Fundament des Fern roll i s zu 
trennon, damit Frschiifterungen 
(lurch den Beobachter und das 
Hantieren mit Beobacht ungs- 
stiihlen und Leitern nicld auf 
das Instrument iibertragen wer- 
den. Besonders wiebtig ist dies, 
weim der FuBboden in I lobe 
verstellt werden kann. d. li. a Is 






Abb. 52. Bi'obac.htiingsfalirsiuhl 
fiir den Spiegel d(*r IJniveivitftt.H-Steniwiirti 
Berlin-Babelsberg. (Aufnnhine <\ Zeiss.) 


Hebebiihne ausgebild( k t ist. Bei 
groBen Instruinenten sind die 
Hohenunterschiede des Okular- 
endes fiir verschiedene Zenitdistanzen recht betrachtlieh und man muB 
fiir eine Einriohtung sorgen, die dem Beobachter ein bequemes Ar- 
beiten in jeder Lugo des Instruments ermoglicht. Am besten wird dies 


bei Refraktorcn durch eine Hebebiihne erreicht. So hat z. B. der <>5 cm- 
Refraktor der Ihiiversitiits-Sternwarte Berlin-Babelsberg eine llebe- 
biihne (Abb. 40), die bei einem Durch meaner von 14,5m uni 4,25m iiber 
ihre niedrigste Stellung gehoben werden kann. Die Hebebiihne wird an 
drei festen S])indeln durch (Jleichstrommotoren in die Hohe geschraubt. 
Die Vorteile einer Hebebiihne sind so groB, daB heutzutage auch kleinere 
Instrumente mit ihr ausgestattet werden. 
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Bei Spiegelteleskopen befindet sich der Brennpunkt, wenn das New¬ 
ton-System angewendet wird, am oberen Rohrende, beim Cassegrain- 
Systein am unteren Ende des Fernrohrtubus. Da das Rohr selbst einen 
groBen Umfang besitzt, ist bei seitlicher Anordnung von Okular, Kamera 
oder Spektrograpli eine Hebebuhne selbst dann nicht giinstig, wenn am 
unteren Fern rohrende beobachtet wird. Man zieht es daher vor, fur die 
Beobachter eine kleine Plattform zu schaffen, die an den gewunschten 



Abl). 53. Nohwonkbiihno, drohbar und in Hobo so wo it sohwonkbar, dab im 
Nowton- und ('asso^rainsyst oin buobaohtot wi'nkn kann. 


.Beobaehtungnpunkt hcranbcwegt werden kann. Fur die Beobaohtungen 
im Nowton-Fokun verwendet man eine im Hpalt bewegliche Schwebc- 
biihne. Hie wird entweder dureh Za h n radii her tragung im Hpaltausschnitt 
gehoben, wobei der Fuf3boden der Biihne dureh Spindeln waagerecht 
gehalten wird (Abb. 50), oder man gibt der Schwebebuhne eine horizon- 
tale und vertikale BewegungsmOglichkeit. Ahnliche Konstruktionen einer 
mit der Kuppel verbundenen Plattform werden auch bei Beobaohtungen 

Handb. <1. KxporimontalpbyHlk, lid. XXVI. 10 
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am unteren Fernrohrende verwandt (Abb. 51). Nur ist in diesem Fall die 
Biihne an der dem Spalt entgegengesetzten Kuppelwand befestigt. Eine 
sehr bequeme Lftsung des Problems fur Beobachtungen im Newton- 
Fokus eines groBen Reflektors ist der in Abb. 52 dargestellte Beobach- 
tungsfahrstuhl. Er ist im Kuppelraum frei beweglich und in Hfohe um 
4,25 m verstellbar. Die Htihenanderung wird durch Auseinandergleiten 
der die Plattform tragenden Schienen bewirkt, so daB in keiner Stellung 
Teile des Geriistes das obere Gelander iiberragen. 

In letzter.Zeit werden mittelgroBe Instrumente von der Firma Zeiss 
mit einer sogenannten Schwenkbiihne (Abb. 53) ausgeriistet. 

Achtes Kapitel. 

Physiologische und psychologische Grundlagen. 

§ 1. Der Einflufi des Beobachters. 

Die Naturbeobachtungen des Menschen werden durch seine Sinne ver- 
mittelt. Die Sinneswahrnehmungen sind nicht vollkommen, sondern 
unterliegen zahlreichen physiologischen Fehlerquellen, die der Beobach- 
ter kennen muB, um die Sicherheit seiner Messungen bestimmen und 
Fehler nach MOglichkeit unschadlich machen zu ktinnen. Das Organ, 
mit dem die Strahlung der Gestirne empfangen wird, ist das Auge. Zu- 
sammen mit dem Gehirn gibt es dem Menschen Eindnicke dreierlei Art: 
es laBt die Gestalt, die Helligkeit und die Farbe der Objekte erkennen. 
DieEindrucke verschiedener Beobachter sind nicht ohne weiteres gleich- 
zusetzen, sie sind vielmehr durch die Natur des Subjekts bedingt. Man 
nennt Beobachtungen, die durch eine direkte Sinneswahrnehmung zu- 
stande gekommen sind, subjektive Beobachtungen. Beispiele sind: visuelle 
Beobachtungen an Planetenoberflachen, Schatzungen von Helligkeiten 
und Farben der Gestirne. 

Man sucht heute die physischen Vorgange durch physikalischc Me- 
thoden zu ersetzen und dadurch das Resultat der Beobachtungen in 
einer nicht oder nur sehr wenig vom Subjekt abhangigen Form zu er- 
halten. So erstrebenswert die Ausflihrung objektiver Beobachtungen nun 
auch ist, nicht immer sind die nOtigen empfindlichen Apparate fur ihre 
Anwendung vorhanden. Haufig sind auch die Fehler der objektiven Me- 
thoden nicht geringer als die der direkten subjektiven. Da zudem bei der 
Auswertung objektiver Beobachtungen, z. B. photographischer Auf- 
nahmen, die gleichen Schwierigkeiten der direkten Beobachtungen sich 
in verringertem MaBe wiederholen, ist die Kenntnis ihrer physiologischen 
Grundlagen notwendig. Zu den Fehlern des Gesichtssinns treten die Er- 
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scheinungen hinzu, die durch die Vorgange im Gehirn und durch das Zu- 
sammenwirken mit anderen Organen entstehen. Sie sind teils physio- 
logischer, teils psychologischer Natur. Ihr EinfluB auf die Beobachtungen 
wird unter dem Namen „pers5nliche Gleichung“ zusammengefaBt. 

§ 2. Der Bau des Auges 1 ) 2 ) 3 ) 4 ) 5 ). 

Ein waagerechter Schnitt durch ein Auge (Abb. 54) zeigt, daB ein 
Lichtstrahl vier verschiedene brechende Medien zu durchlaufen hat. 
Die Vorderflache des Auges wird 
von der Hornhaut 0 gebildet. 

Sie besitzt in ihrer Mitte eine 
kugelfbrmige Erhebung, die op- 
tische Zone der Hornhaut, mit 
einein Knimmungsradius von 
7-8,5nun. Hinter ihr liegt die 
Augcnkammer A, die mit dem 
Kammerwasser gefiillt ist. Es folgt 
die bikonvcxe Kristallinse L. 

Sie ist aus vcrsehiedenen Schichten 
aufgebaut, deren Brcchungsver- 
haltnis nach der Mitte von L hin 
zunimmt. Den grOBten Raum- 
inhaltdes Auges umfalit der Glas- 
kttrper Q, der aus einer gallert- 
artigen Masse mit einem ahnliehen Breehungsindex wie das Kammer¬ 
wasser besteht. Die hintere Wand des GlaskOrpers bildet die licht- 
empfindliehe Nehicht, die Netzhaut oder Retina des Auges. Sie ist 
ein Toil der Sehncn- und Aderhaut, die das ganze Auge umgibt. Zwischen 
Augcnkammer und Kristallinse formt sie die Regenbogenhaut oder 
Iris, die eine Blende des Auges darstellt. Die freie Offnung wird Pupille 
genannt. 

'(H. von Helmholtz, Handbuch dor physiologiMchcn Optik. 3. Auflago. Kr- 
ganzt und hcrniiMgogobon in GomoiriKchuft mit- A. Gttixstuani) und J. von Kries 
von W. Naukl. Leipzig 1909/11. 

a ) Nagels Handbuch der Physiologic des Monschon. Bd. 3. Braunschweig 1904. 
S. 30ff. 

3 ) Czapskt-Eppbnstein, Grundzugo der Thoorio dor optischon Instrumonto. 
3. Aufl. Loipzig 1924. Abschn. 11, M. von Rohr: Das Auge. 

4 ) A. Koniu, Physiologischo Optik. Handbuch d. Exporimontalphysik. Bd. 20, 
I. Toil. Leipzig 1929. 

5 ) W. Hassenstein, Visuollo Photornotrio. Handbuch d. Astrophysik Bd. 2. II. 
Berlin 1931. S. 527. 



Abb. 54. Schnitt (lurch das menschlicho 
Auge. (Nach v. Rohr, Das Auge. Czapski- 
Kppenstktn, Grundziigo d. Thoorio d. opt. 
Instruments. 3. Aufl. Leipzig 1924. S. 370.) 


10* 
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Die Pupille besitzt die Fahigkeit, ihren Durchmesser automatisch 
verandern und der jeweiligen Lichtmenge anpassen zu konnen. Die wirk- 
same freie Offnung des Auges ist das von der Hornhaut nnd dem Kammer- 
wasser entworfene Bild der wirklichen Pupille. Es heifit die ,,Eintritts- 
pupille des Auges C£ und ist etwa im Verhaltnis 8:7 groBer als die wirk- 
liche Pupille. Die Eintrittspupille, meist schlechthin Pupille genannt, 
liegt ungefahr 0,6 mm innerhalb der Augenkainmer und 3 mm von der 
vorderen Hornhautflache entfernt. Alle aus dem Dingraum kormnen- 
den Strahlen, die auf die Flaehe der Eintrittspupille gerichtet wind, 
kOnnen durch die Offnung der wirklichen Pupille in das Augeninnerc 
eintreten. 

Der Durchmesser der Eintrittspupille ist bei grellem Licht etwa 2 mm 
grofl. Mit abnehmender Beleuchtung erweitert sieh die Pupille bis zu 
einer Offnung von 8-10 mm Durchmesser. Bei nachtlichen Beobach- 
tungen ohne Mondschein arheitet das Auge mit dem groBten Pupillen- 
durchmesser. Fiir Beobachtungen am Fernrohr kann man als Durch- 
schnittswert der Eintrittspupille einen Durchmesser von 8mm ansetzen. 
Diesem Wert ist der Durchmesser der Austrittspupille des Okulars an- 
zupassen. Die Anderung des Durchmessers der Augcn])upille bis zu 
extremen Werten der Intensitat 1 einer Lichtquelle ist naeh einer Tn- 
belle von Blanchard 1 ) : 

logl -6,30 -3,82 -2,00 -0,22 i 0,80 i 2,10 i 2,55 i 3,30 

S 7,5 7,25 7,2 6,5 5,7 3,3 2,0 2,0 mm 

Das Gesichtsfeld des mensohliehen Auges ist (lurch koine Augeniiachen 
begrenzt, da selbst senkrecht zur Aehse einfallende Strahlen nodi inner¬ 
halb der Linsenrander hindurchgelassen werdcn. Die Wirkung schief ein- 
tretender Strahlenbiindel nimmt nach dem Rande zu allmahlich ab, 
weil die Projektion der Pupille auf den Bundelquerschnitt kleiner wird. 
Ein weit wesentlicherer Grund fiir die Veranderung der Lichtstarke ist 
jedoch in dem Bau der Netzhaut zu linden. 

Die Gesichtslinie oder Visierrichtung CM, in der ein Objekt bei guter 
Beleuchtung am deutlichsten gesehen wird, fiihrt auf die in der Mittc des 
gelben Flecks (Macula lutea) gelegene Netzhautgrube odor Fovea (cen¬ 
tralis. Mit der optischen Aehse FF', die auf den hrechenden Fliichen 
senkrecht steht, bildet die Visierrichtung einen Winkel derart, dab die 
Netzhautgrube etwa 4-7° nach innen und 2-3° nach oben vom Durch - 
stoBpunkt der Aehse abweicht. Nach der anderen Seite zu liegt der 
hlinde Fleck, eine ganz unempfindliehe Stelle der Netzhaut, an der die 
zum Gehirn fuhrenden Sehnerven den Augapfel gebiindelt verlassen. 


1 ) J. Blanchard, The brightness sensibility of the retina. Phys. Rev. 11, 81. 1918. 
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Die eigentlichen lichtempfindlicheri Teile der Netzhaut sind die 
farbenempfindlichen Zapfen und die helligkeitsempfindlichen Stab- 
chen. Wie die Reaktionen dieser Gebilde auf Lichtreize zustan.de kom- 
men, ist noch sehr ungeklart. Auch die Bedeutung des in den AuBen- 
gliedern der Stabchen vorkommenden Sehpurpurs ist noch zweifelhaft. 
Die bekanntesten Theorien des Sehvorgangs stammen von Young- 
Helmholtz 1 ), E. Hering 2 ) und von Kries 1 ). Die schmalen Stabchen 
sind besonders fur schwache Lichtmengen empfindlich, wahrend bei 
gewGhnlicher Beleuchtung vorzugsweise die flaschenformigen Zapfen 
tiitig sind. Die fur das Sehen wichtigste Stelle, die Netzhautgrube, ent- 
halt besonders viele Zapfen. Im innersten Teil der Fovea centralis bis zu 
0,5mm Purohmesser sind nur Zapfen vorhanden. Dies entspricht einem 
Sehwinkel von TOO' Durchmesser. Nach auBen hin nehmen die Zapfen 
an Zahl invmer mehr ab und werden durch die Stabchen ersetzt. AuBer- 
halb des gel ben Flecks iiberwiegen die Stabchen vollkommen. Zapfen 
und Stabchen andcrn bei wechselnder Beleuchtung ihre Empfindlichkeit 
in ziemlich weiten (Jrenzen. Man nenntdieseFahigkeit das Adaptations- 
vermogen des Auges. Zapfen und Stabchen adaptiercn nach verschiede- 
nen (Jesetzcn (siehe § 4). 

Das Augc vcrniag auf der Netzhaut seharfe Bilder von Dingcn zu er- 
zeugen, die sich in versehiedcner Fntfcrnung befinden. Dieso Eigenschaft 
dcs Auges, Akkom modationsvormOgen gen aunt, beruht darauf, daB 
die Kn’immung dor auBeron Fliichen der Kristallinsc (lurch den Ciliar- 
muskel geandert werden kann. In der Norrnallagc beigospanntorn Muskel 
hat die Kristallinsc ihre flaehste (Jcstalt; liiBt der Muskelzug nach, so 
wolben sich die LinsenHaehen vor und verklcincrn die Brennweite des 
Auges. Der Akkommodationsvorgang iststets nvit einer Verringerungdes 
Pupillendurehmessers verbunden. Aus zahlreiehen Kinzclbcobaehtungcii 
gewonnene Mittelwerte ergebeii fiir die vordere Brennweite des ganzen 
Auges 17,1 mm ini Rnhezustande und 14,2 mm fur das nnhakkommodierte 
Auge. Den Arhsenpunkt, auf den das Auge in seiner Ruhelagc eingestellt 
ist, nennt man den Fernpunkt. Dei* bei grttBtmttglichcr Akkommodation 
auf die Nall(^ erreiehte Punkfc heiBt der Nahepunkt. Die Abstande von 
Fern- und Nahepunkt werden vom vordcren Augenlmuptpiinkt H, positiv 
in der Rielitung des Li elites gemessen. Bei dem reolitsiehtigen (emmetro- 
piseben) Auge eincs Mensehen im Alter von 30 Jaliren liegt der Fern- 
punkt im llnendliehen, der Nahepunkt in etwa 14 cm Abstand. Beide 
Punkte andcrn ihre Page mit dem Lebensalter unter dauernder Ab- 

') Lor. cit. Anm. 1, S. 147. 

2 ) E. Hkkinu, Sochs Mittoilungon zur Lohro vom LielitHinn. Wien 1872-74; 
Fiinf Rodim horausgogebon von H. E. Hkring. Leipzig 1921. 
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nahme der Akkommodationsbreite. Hat der Fernpunkt einen negativeu 
Abstand und liegt also vor dem Auge, so heiBt dieses kurzsichtig (my- 
opisch), liegt der Fernpunkt in positiver Entfemung, d. h. hinter deni 
Auge, so nennt man es iibersichtig (hypermetropisch). Man gibt den Grad 
der Fehlsichtigkeit in Dioptrien der das Auge korrigierenden Linse 
(Brille) an. Die Dioptrie ist der reziproke Wert der Brennweite inMetern. 

§ 3. Das Abbildungsvermogen des Auges. 

Das Auge ist als optischer Apparat einer photographischen Kamera 
vergleichbar. Hier wie dort hangt die Giite der Abbildung von den 
Beugungserscheinungen der Offnung, von den Abbildungsfehlern der* 
Optik und den Eigenschaften der liehtempfindlichen Sehicht ah. 

Der Halbmesser q des zentralen Beugungsscheibehens einer uncndlich 
weit entfemten, punktfOrmigen Lichtquelle ist nach geeigneter Um- 
formung von (14) [Kap. VI, S. 104] durch folgenden Ausdruok gegeben: 


Hierin bedeutet d den Durchrnesser der Augenpupille in nun und l die 
in fjL ausgedriickte Wellenlange des Liclits. Fiir das Maximum der fovealen 
Empfindjichkeit bei 1 -0,55//. erhillt man folgende Werte von q in Ab- 
hangigkeit von der Pupil lenftffnung: 

6 2 3 4 5 0 7 8 mm 

o i;i6 0,77 0,58 0,40 0,38 0,33 0,20 

Dieses theoretische AuflOsungsverinOgen des Auges wird fiir Pupillon- 
Offnungen grOBer als 3mm in Wirklichkeit nicht erreieht, da dann die 
Abbildungsfehler der Linsen merkbar werden. 

Die Abweichungen der Strahlenvereinigung im Auge sincl mimentlieh 
von A. Gullstranu behandelt worden. Der Astigmatisrnus schiefer 
Biindel langs der Visierlinie ist zu vernachlassigen. Dagegen sind die 
Fehler, denen ein weitgeOffnetes, die ganze Pupille ausfullendes Biischel 
unterliegt, recht betrachtlich. Es ist jedoch, worauf Gullsthand hin- 
gewiesen hat, weniger der Durchrnesser als die Lichtverteilung in dem 
Zerstreuungsscheibchen auf der Netzhaut von Bedeutung. Aus Gull- 
strands Untersuchungen folgt femer, dafi Zwischenfehler der Kugel- 
abweichung vorhanden sind, die sich durch eine aspharische Gestalt der 
Hornhautvorderflache in grOBeren Achsenabstanden erklaren lassen. 
Diese Fehler geben auch die Erklarung fiir das strahlige Aussehen der 
Sterne. Die vordere Linsenkapsel ist an mehreren Vorsprungen des Ciliar- 
kftrpers durch die Zonula befestigt. Diese Art der Befestigung ruft kleine 
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Verspannungen hervor, die zu einer Deformation der vorderen Linsen- 
flache fiihren. Kleine Unterschiede in der Linsenaufhangung bei ver- 
schiedenen Beobaclitern lassen sechs oder mehr Sternstrahlen ent- 
stehen. 

Helmholtz hat gezeigt, daB das Auge fur einen grttBeren Winkel- 
bereich nicht verzeichnungsfrei ist. Er hat eine schachbrettartige Figur 1 ) 
entworfen, die von zwei Gruppen bestimmter Hyperbeln gebildet wird. 
Bei Betrachtung in richtigem Abstand erscheint diese Pigur dem Auge 
als ein ebenes Gitter mit rechtwinkeligen Feldern. Da die Verzeichnung 
nur in den Randstrahlen des Anges merklich wird, spielt sie bei der Be- 
obachtung und Messung keine Rolle. 

Wahrend die meisten Augen naherungsweise aehsensymmetrisch ge- 
baut sind, findet man verhaltnismaBig haufig eine Abweichung von der 
Achsensymmetrie, so daB Astigmatismus langs der Achse in grOBerem 
Malie auftritt. Man unterscheidet Hornhautastigmatismus und Linsen- 
astigmatismus, je nachdem, ob der Astigmatismus semen Ursprung in 
einer doppelten Kriimmung der Hornhaut oder der Kristallinse hat. 
Betnigt die Summe oder der Totalastigmatismus mehr als 0,5dptr., so 
mull dieser Augenfehler durch eine Brille behoben werderi. 

Die Farbcnfehler des Auges sind ziemlich groB, da das Auge chrorna- 
tisch iiberhaupt nicht korrigiert ist. Sie treten nur deshalb wenig in Er- 
seheinung, weil die Empfindlichkeit des Auges ein eng begrenztes Maxi¬ 
mum hat. Die farbige Langsabweichung ergibt zwischen den Linien D 
und PeineDitlerenz dcrBrennweiten, dieeinemUnterschied von0,95dptr. 
ents])rieht. Zwischen 0 und G erhalt man uberschlagswoise einen Be- 
trag von 2,25dptr. Eine Messung der Fern- und Nahpunkte fiir Licht 
verHehiedencr Wellenlangen ist von K. Buttner 2 ) ausgefiihrt worden. Sie 
ergabfolgende Abhangigkeit fur die Lage des Fernpunktes vor dem Auge: 

Wcllcnlango der Strahlung in m//. BOO 580 490 436 3(K> 

Abstand des Fernpunktes in m etwa-8 -1,20 -0,55 -0,30 

Abstand des Fernpunktes in dptr. 0 -0,12 -0,83 -1,82 -3,33 

Danach ist das Auge nicht imstande, im Unendlichen gelegene Objekte 
scharf abzubilden, wenri das wirksame Licht von blauer oder violetter 
Farbe ist. Bei der visuellen Beobachtung von Spektrallinien hat man 
infolgedessen je nach der Wellenlange der Strahlung das Okular so zu 
verschieben, daB die Farbenfehler des Auges unschadlich werden. 

1 ) Sieho z. B. M. von Rohr, Das Augo und das Sehen. Handbuch d. Physik 
Bd. 18. Berlin 1927. S. 357. 

2 ) K. BOttner, Akkommodation und spektralo Dispersion des menschlichen 
Auges. Z. f. ophthalm. Optik 20, 35. 1932. 
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Die Gesamtheit der Abweichungen und die Beugung sind die Ursache 
dafiir, daB ein Punkt als Zerstreuungsscheibchen mit kontinuierlichem 
LichtabfaU nach auBen abgebildet wird. 1st die abzubildende Lichtquelle 
sehr intensiv, so wird auch die Helligkeit der auBeren Teile des Zer- 
streuungsscheibchens noch im Auge empfunden. Es findet scheinbar 
eine VergroBerung des leuchtenden Bildes statt. Man vergleiche z. B. 
das Bild eines Gliihfadens in dunklem und leuchtendem Zustande. Diese 
Erscheinung heiBt Irradiation. Den Abfall der Helligkeit im Zer¬ 
streuungsscheibchen pflegt man selten wahrzunehmen. Es ist dies teils 
auf Kontrastwirkungen, teils auf die geringe Ausdehnung der Erschei¬ 
nung relativ zu der Zahl der lichtempfindlichen Organe der Netzhaut 
zuruckzufuhren. 

In der Netzhautgrube betragt der Abstand der Zapfen durehschnitt- 
lich Zfi, einem dingseitigen Winkel von ()'6 entsprechend. Pro mm 2 sind 
etwa 15000 Zapfen vorhanden, von denen jedem einzelnen eine besondere 
Nervenleitung zum Gehirn zugehort. AuBerhalb desgelben Flecks sind die 
Zapfen dicker und es treten die Stabchen hinzu, die zu mehreren gebiin- 
delt an einer Nervenfaser sitzen. Wie das nach der Peripherie zu grttber 
werdende Gefuge der Netzhaut im Verein mit den Wirkungen dor Ab- 
weichungen schiefer Biischel auf die Sehscharfe wirkt, ist an einer Dar- 
stellung von Wertheimer anschaulich zu schen (Abb. 55). Der rancho 
Abfall auBerhalb der Netzhautgrube zwingt den Beobachter, Kopf und 
Auge so einzustellen, daB die Kiclitung zum Objekt in die Gcsicbtslinie 
fallt. Die Trennscharfe des Auges fiir Punkte in der Visierrichtung er- 
gibt sich aus der Praxis zu etwa J'. Es kfinnen also unter giinstigsten 
Beobachtungsbedingungen zwei Fixsterne dann getrennt gesehen werden, 
wenn zwischen zwei gercizten Zapfen ein ungereizter liegt. In Wirldich- 
keit hat man sich vorzustellen, daB die gercizten Zapfen nur die hdchsten 
Stellen in dem Lichtgebirge sind, das von den inoinander ilieBenden Zer¬ 
streuungsscheibchen beider Objekte gobildet wird. Etwas grflBer ist das 
TrennungsvermOgon des Auges fiir Linicn. Auf dem mosaikartigen Ge¬ 
fuge der Netzhaut ist namlich die Lage von Linien infolge der Mitwir- 
kung vieler Za])fen genauer definierbar, als es dem mittlcren Zapfenab- 
stand entspricht. Die grolJto Trennscharfe erzielt man bei Linien, die 
nach Art eines Nonius gegeneinander stoBen. Hier lassen sich Ab- 
weichungen bis zu 0,2 noch vom Auge wahrnehmen. 

Da aus dem Wesen der Bildentstehung folgt, daB auch eine seharf be- 
grenzte Flache auf dem Netzhautbild eine allmahlich vorn Hellen ins 
Dunkle verlaufende Intensitatsverteilung ergibt, so erhebt sich die 
Frage, an welcher Stelle des Lichtabfalls die meist doch sehr seharf 
empfundene Grenze liegt. Die Antwort wird von der Kontrasttheorie 



VIII. Kap. § 3. Das Abbildungsvermfigen des Auges. 


158 


gegeben. Bereits E. Mach 1 ) fand, daB an bestimmten Stellen des Hellig- 
keitsabfalls helle und dunkle Streifen auftreten, die, da sie objektiv 
nicht vorhanden sind, als Kontrasterscheinungen angesprochen werden 
mxissen. Die Lage der Streifen ist dadurch gekennzeichnet, daB die 
zweite Ableitung der Lichtverteilungsfunktion f(I) an diesen Stellen 
extreme positive oder negative Werte erreicht. Das bedeutet aber, daB 
auf der Netzhaut eine Stelle als hell empfunden wird, wenn die Beleuch- 



Al)l). 55. Dio Abnahmo dor SoliKoharfo naoh dor Poriphorio (low Aligns 
naoh Wkhtiikimkji. (Handbuoh d. Physik, Hd. 18, Berlin 1927. S. 348.) 


tung in ihr grttBer ist als die mittlere Beleuohtung ihrer IJmgebung und 
umgekehrt. H . v. Skiolkjkr 2 ) bat diese Erscheinung spilter non ontdockt 
und mit ihrer Hilfe die VcrgrOBerung des Erdsehattens bei Mondfinster- 
nissen erkliirt. A. Kuiil 3 ) hat die Ma(jh-Sk wi j i<nrcRschon Oborlcgungen 
fortgefiihrt und auf cine Rcihe astronomiseher Aufgaben angcwandt. 

') E. Mach, Dm physiologisoho Wirkung mumlioh vortoiltor Liehlroizo auf <lio 
Notzhaut. 4 Abh. Wionor Sitzungsbor. 1885 OS. 

2 ) H. von Sigkijukh, Dio Vorgro Boning des ErdHohatt-ons boi MondfinstorniHson. 
Abb. ibiyr. Akad. d. Wiss. 1890. 

3 ) A. Kuiil, Obor Wiwn und Vorandorliohkoit dor Konturon nptischor Bildor. 
Viortoljahrsschr. d. ARtron. (low. 56, 105. 1921; Obor don EinfluB dow Gronzkon- 
trastos auf Prazisionsinossungon. PhyHik. Z. 29, 1. 1928. 
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Kttttt. ersah aus dem Vergleich der SEELiGERschen Modellmessungen 
mit den berechneten Werten der Kontrastfunktion 

AT , , & 2 I b 2 I 

AI(x,y) = ^ 2+ ^, ( 2 ) 

daJB eine Bildbegrenzung je nach den vorliegenden Beobachtungsbedin- 
gungen mit den Orten x, y zusammenfallt, wo AI ein Hauptmaximum 

oder -minimum zeigt oder durch Null 
i ^7^ ' hindurchgeht. Die Grenze einer hellen 

Flache wird also entweder in den hellen 
Kontraststreifen im Innern der Flache, in 
den dunklen Kontraststreifen auBerhalb 
der Flache oder in den wahren geometri- 
schen Rand der Flache gelegt. Der Ver- 
lauf der Erscheinung in einer Koordinate 
ist in Abb. 5(> dargestellt. Im allgemeincn 
nahert sicli die Kontrastfunktion der Achse 
oszillatorisch. Machs empirischcs Gesetz 
fur die Erregung e einer Netzhautstelle, 
deren tatsachliche Beleuchtung durchf(I) 
gegeben ist, lautet mit einem von den Bcob- 
achtungsbedingungen abhangigen, stets 
posit iven Faktor k: 

i « c C l-'lAl. (3) 



a 


m 


Abb. 56 HolligkoitHvorlauf an KftHL hat die Kontrasttheorie auf zahl- 
Bildrandorn und some Dint*- 

rcntialquotiontcn. reiche astronoimache Probleme 1 ) ange- 

f(I) angonommono Vortoilungs- wandt. Er hat die Grenzlinicn in den Beu- 
funktion dor Holligkoit auf dor gungsbildern der Fixsterne 2 ) abgelcitet 

Netzhaut. a Bildrand, b Dago und gezeigt, wie die Grenzlinien bei Doppel- 

dos dunkloiL Kontraststroifons, , i x ■, i i i i 

T . . „ Tr A sternen verschoben werden und daduroh 

c Lago dos hoi Ion Kontrast- 

stroifonR. systematise!!© Fehler in den Abstands- 

messungen verursachen. Die gleichen Feh¬ 
ler treten mit umgekehrtem Vorzeichen bei der Ausmessung photo- 
graphischer Platten auf. Weitere Anwendungen der Kontrasttheorie 
betreffen die Erscheinung des dunklen Tropfens, die Durchmesser- 


*)A. Kuhl, Astronornischo Kontrasterscheinungen, insbesondoro an Planoton 
und Nebeln. Dio Stemo 1930, 249. 

2 ) A. Kuhl, Dio Reduktion von Femrohrbeobachtungen wegen Kontrastfohlers. 
Probleme dor Astronomic. Seeliger-Festschrift. Berlin 1924. S. 372. 
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bestimmung von Planetenscheiben 1 ) und die MeBfehler am Fadenmikro- 
meter 2 ). Auch die Marskanale 3 ) lassen sich ebenao wie einige Trennungs- 
linien im Saturnring 4 ) als Kontraststreifen erklaren. 

Um die Kontrastwirkungen an den Lichtgrenzen wirklich sehen zu 
kOnnen, ist ein gewisser Mindestbereich der Ausdehnung auf der NTetz- 
haut erforderlich. Kuhl 5 ) gibt an, daB das engste Intervall zwischen 
zwei Grenzlinien 2-3 Zapfendurchmesser betragen muB und folgert 
hieraus fiir Fernrohrbeobachtungen, daB eine hinreichende Beobaehtungs- 
genauigkeit nur dann erwartet werden kann, wenn mindestens die 
8-9faehe NorrnalveigrOBerung (Definition S. 107) angewandt wird. 

Eine scharfe Begrenzung empfindet das Auge jedoch auch in den 
Fallen, wo Kontrasterscheinungen nicht deutlich sichtbar werden. Schon 
Aijbert und Mach wiesen darauf hin, daB es eine physiologische Kon- 
trastwirkung zu sein scheine, daB die Erregung eines Netzhautelements 
die entgegengesetzte Erregung eines Naohbarelements mit sich bringe. 
Die IJnterschiede der Reizempfindungen an einer (Irenzfiache werden 
dadurch verstarkt, und durch diese tlbertreibungen wird die wirkliche 
Unscharfe des Netzhautbildes wieder wettgemacht. E. Hering ist der 
Ansicht, daB wir dieser Wechselwirkung der Reize auf benachbarte Netz- 
hautelementc zu einem wesentlichen Teile unsere Sehscharfe verdanken. 

J)ie Nehscharfe des dunkeladaptierten Auges ist geringer. Man er- 
klart dies datnit, daB die gesteigerte Netzhautempfindlichkeit ein Kon- 
fiuieren benaohbarter Erregungen begiinstigt. Es kommt hinzu, daB ein 
Beobachter bei sehr sehwaehen Objekten unwillkurlich das Netzhaut- 
bild auBerhalb des gelben Flecks verlegt, um die bei Dunkeladaptation 
liberragende Empfindlichkcit der Stabchen auszunutzen. 

Man wird bei Beobachtungen am Fernrohr, um Ernhidung zu ver- 
meiden, das Okular so einstellen, daB sich das Auge in seiner entspannten, 
auf den Fernpunkt akkornmodierten Lage befindet. Dann hat auch die 
Pupille ihre verhaltnismaBig grOBte Offnung und der Durchmesser der 
Beugungsscheibohen ist am kleinsten. llngeiibte Beobachter pflegen das 
Okular so zu verstellen, als ob das Bild eine Entfernung von 1 — 1 /* 2 m 
hat to. 

J ) A. Kuhl, OIht dm sogonannton konstanton MessungHfohUT bei der Bestim- 
mung des Vonusd w rd in lessors. Astron. Nadir. 223, 327. 1925. 

2 ) A. KOhl, Anwondung dor Kontrasttheorio auf das Fadonrnikromoter. Central- 
Ztg. f. Opt. u. Modi. 45, 27. 1924. 

8 ) A. KOhl, Einzolhoiteri der Marsoborfl&oho im Lichte der Kontrasttheorio. 
Vierteljahrssdir. d. Astron. Ges. 59, 161 und 196. 1924; Sdiattondomonstrationon 
zur Kontrasttheorio. Vierteljahrssdir. d. Astron. Ges. 63, 259. 1928. 

4 ) K. Strehl, Saturnkanale. Astron. Nachr. 224, 195. 1925. 

5 ) A. ROhl, loc. cit. (Anm. 2, S. 154) S. 377. 
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Die bekannte Erscheinung, daB Sterne verschiedener Helligkeit ver- 
schieden groB erscheinen, ist durch das Zusammenwirken von Irradiation 
und Abbildungsfehlern zu erklaren. DaB die Sternscheibchen bei der 
Beobachtung am Fernrohr trotz verstarkter Gesamtlichtmenge einen 
kleineren linearen Durchmesser besitzen als bei der Beobachtung mit 
freiem Auge, riihrt nach Jaeckel 1 ) daher, daB im allgemeinen die Aus- 
trittspupille des Fernrohrs kleiner ist als die Augenpupille (der Forde- 
rung von Kuhl entsprechend!) und somit die Randstrahlen im Auge ab- 
geblendet werden. 

§ 4. Heliigkeitsmessungen mit dem Auge. 

Das Auge ist im Wellenlangengebiet seiner maximalen Empfindlich- 
keit ein ganz auBerordentlich empfindliches Organ. Noddack 2 ) fand, 
daB im Gebiet der maximalen Absorption des Sehpurpurs (500in//) 
etwa 30hr geniigen, urn eine Lichtempfindung hervorzubringcn. Be- 
riicksichtigt man die Absorption in den brechenden Medien des Auges 
und die Stabchendichte auf der Netzhaut, so kann man den SebluB 
ziehen, daB unter ITrnstanden ein hr wahrgenommen werden kann. Eine 
derartige Ernpfindlichkeit erreieht unter den physikalisehen Apparaten 
nur der Spitzenzahler. Wedcr die Photozelle nodi photograph ischc Pro- 
zesse konnen sich in ihrcr Ernpfindlichkeit mit dem Auge vergleichon. 
30hr entsprechen etwa 10 13 Lumensekunden, with rend eine sebr omp- 
findliche photographische Platte eine entwickelbare Sehwiirzung erst 
bei einer Bestrahlung durch 10" 6 Lumensekunden bei X 430 \\\/c er- 
gibt 3 ). Experimentclle Vergleichc der Schwellenwertsempfindlichkeilen 
von Auge und photograph ischer Platte sind von STOm*rc 4 )und MiNNAiurr’) 
ausgefuhrt worden. 

Die Ernpfindlichkeit des Auges hangt lichen der Wellenlange der Ninth - 
lung von dem Adaptationszustand des Auges, von dem Ort der Reiz- 
empfindung auf der Netzhaut und von der seheinbaren Grolie der leuch- 
tenden Flache ab. Die Zusarmnenhange sind ziemlich verwiekelt, weil 
sowohl die spektrale Ernpfindlichkeit wie auch das Adaptationsvermogen 

0 G. Jaeckel, Reizschwellenwert, Irradiation und Abbildungsfrhler des mensch- 
lichen Alik's. Phys. Z. 25, 13. 1924. 

2 ) W. Noddack, Tatigkeitsberieht der Phys.-Teehn. Reichsanstalt 1924, S. 50, 
oder Z. f. Instrkde. 45, 238. 1925. 

3 ) W. Noddack, Handbuch d. Physik Rd. 23. Berlin 1929. S. 928. 

4 ) J. Stouue, Dio Photographic schwachor Fluchonhelligkeiten verschiedener 
Karbe. Z. f. Astrophysik. 2, 182. 1931. 

5 ) M. Minnakrt, Dio relative Ernpfindlichkeit des Auges und der photogra- 
phisehen Platte bed der Beobachtung schwachor Spektrallinien. Z. f. Astrophys. 
4, 358. 1932. 
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von Zapfen und Stabchen verschieden sind. Nimmt die Beleuchtung an 
Starke langsam ab, so k5nnen zunachst die Zapfen ihre Reizempfindlich- 
keit auf etwa das 10-2()fache erhbhen. In diesem ersten Stadium verlegt 
der Beobachter das Bildfeld in die Netzhautgrube, er arbeitet mit den 
Zapfen und kann sowohl Farben wie auch Helligkeitswerte empfinden. 
Das Maximum der Empfindlichkeit liegt in der Fovea centralis. DieEmp- 
findlichkeit sinkt in 10° Abstand auf etwa */ 4 , in 20° Abstand auf l / 1Q Hires 
Hochstwertes. 

1st die Beleuchtung auf einen der abendlichen Dammerung ent- 
sprechenden Wert gesunken, so 
hftrt das AdaptationsvermOgen 
der Zapfen auf, dagegen kOnnen 
die Stabchen ihre Erregbarkeit 
mit zunehmender Dunkelheit auf 
einMehrtausendfaehesihres Mini¬ 
mal wertes stoigern. I nfolgedesscn 
nimmt die Empfindlichkeit des 
dunkeladaptierten Auges naeh 
der Peripheric hin zu und hat in 
der nur mit Zapfen besetzten 
Netzhautgrube ihren kleinsten 
Wert (Abb. 57). Das Maximum 
der Empfindlichkeit liegt im 
vollig dunkeladaptierten Auge 
bei etwa 15" Exzentrizitiit. Die 
Differcnz der Extremwerte odor 
die Steilheit desAnstieges derAste in Abb. 57 ist wcgen der ITntcrschiede 
in der spektralen Empfindlichkeit von Zapfen und Stabchen von der 
Far be des eingestrahltcn Liehtes abhangig. W. Naokl 1 ) findet fiir ein 
weiiies Objekt von 1 / 2 it Durchmesser cine Diffcrenz von 7"‘5, Hassicn- 
stjki i n und Loiilk 2 ) erhalten fiir die Nchwellenwertsempfindlichkeit punkt- 
fbrmiger Lichtquellen nur einen Unterschied von 4M l ()B zwischen fovealem 
und extrafovealem Sehen bei dunkeladaptiertem Auge. 

Die relative spektrale Empfindlichkeit des Auges wird dcfiniort (lurch 
den reziprokcn Wert der Strahlungsdichtc, die erfordcrlich ist, urn im 
Auge bei jedcr Wellenlangc den Eindruck der gleichen Helligkeit zu er- 
zeugen. Den Maximalwert der Empfindlichkeit setzt man gleieh 1. Er 
liegt bei einem Durchschnittsauge fiir Zapfen bei 0,55/e, doch sind die 

J ) Loo. cit. (Anm. 1, S. 147) 2, 279. 

2 ) F. Lohlm, Obor dio Abhangigkoit des Ridzschwellenwertes vorn Seliwinkel. 
Z. f. Physik. 54, 137. 1929. 



Abb. 57. Vorlauf dor Augonoinpfmdlichkoit 
mit. dom Abstand von dor fovea centralis 
boi dimkeladaptiertem Augo. 

(Naoli H. von IluLMiroi/rz, 'Handbuck d. 
physiologisehnn Optik, Ikl. 2, Hamburg 
und Leipzig 1911. S. 279.) 
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individuellen Abweichungen von diesem Wert ziemlich groB. Das Maxi¬ 
mum der Empfindlichkeitskurve der Stabchen ist nach kurzeren Wellen- 
langen hin verschoben und liegt zwischen 0,50 und 0,52 fi (Abb. 58). Die 
rechte Kurve der Abbildung ist fur das foveale Sehen bei heller Beleuch- 
tung, die linke fur das extrafoveale Sehen bei sehwacher Beleuchtung 
und entsprechend adaptiertem Auge als giiltig anzusehen. Der Ubergang 
von der einen zur anderen Kurve erfolgt kontinuierlich. 

In welchem Bereich der Empfindungsstarken die einzelnen Kurven 
Geltung haben, ist etwas umstritten. Geht bei allmahlicher Dunkel- 
adaptation der Sehvorgang von den Zapfen auf die Stabchen liber, so 

muB infolge der Verschiebung der 
^ T 1 7T^ZTv I I I I spektralen Empfindlichkeitskurve ein 

blaues Objekt relativ heller erschei- 
nen als ein rotes. Man bezeichnet diese 
leicht beobachtbare Erscheinung als 
das Purkinje -Phanomen. Scin 
Auftreten setzt voraus, daB von fo- 
vealem zu extrafovealcm Sehen iiber- 
gegangen wird. Bildet man sehwacher 
werdende Objekte dauernd in der 
Fovea centralis ab, so tritt ein ent- 
gegengesetzter Effekt auf. Cn. Gal- 
lissot 1 ) und A. Dan.ton 2 ) machten an punktfOrmigen Objekten die Bo- 
obachtung, daB von zwei gleich hellen Objekten roter und blauer Farbe 
bei rein fovealer Betrachtung das rote Objekt mit abnehmender Emp- 
findungsstarke relativ heller wurde. Man nennt diese Wirkung das 
Gallissotsche Phanomen. Immerhin kann man nach der Erfahrung 
der meisten Forscher annehmen, daB das spektrale Empfindlichkeits- 
verhalten der Fovea fiir einen recht groBen Bereich der Empfindungs- 
starken konstant bleibt. Erst bei verhaltnismiiBig schwachen Empiin- 
dungsstarken beeinflussen je nach den Beobachtungsumstanden das 
Purkinjesche oder das Gallissotsche Phanomen den relativen Hellig- 
keitswert verschiedenfarbiger Objekte. Auf eine dadurch entstehende 
Farbengleichung ist bei der Ausfiihrung visueller photometrischer 
Messungen Rucksicht zu nehmen. 

Der Schwellenwert der Lichtmenge, fur die das Auge empfindlich ist, 
hangt nicht allein von der Erregbarkeit eines einzelnen Netzhautelementes, 


tfoo m ¥80 520 560 600 600 680 720JUL/UL 

Abb. 58. A\ig('n('mpfin(lliehkoit fiir h<sil- 
(rechte Kurve) und dunkeladaptiorte 
(linko Kurve) Augen. 


’) Ch. Gallissot, La photometric du point luminoux appliqu6o aux detornuna- 
tions de^s eclats stellaires. Lyon 1921. 

2 ) A. Danjon, Recherches de photometrie astronomique. Ann. Obs. Strasbourg 
2, 12. 1928. 
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sondern auch von der Zahl der in Anspruch genommenen Elemente ab. 
Wiirde das erstere der Fall sein, so ware der Schwellenwert nur abhangig 
von der auf die Flacheneinheit auffallenden Lichtmenge. Die Beobach- 
tungen zeigen jedoch ein ganz abweichendes Verhalten der Schwellen- 
wertsempfindlichkeit. Man kann je nach der GrttBe des Netzhautbildes 
drei MOglichkeiten unterscheiden: 

1. Das Bild auf der Netzhaut liegt unterhalb der GrOBe eines Netz- 
hautelementes. Das diirfte selten vorkommen, da bei groBer Pupillen- 
Offnung die Abbildungsfehler und bei kleiner Offnung die Beugungs- 
erscheinungen das Bild so vergrOBern, daB es ein Netzhautelement liber- 
deckt. Zieht man nur das zentrale Maximum in der Liehtverteilung 
eines Punktbildes in Betracht, so lassen sich die Messungen von Aubert 1 ) 
erklaren, nach denen ein Gegenstand immer dann sichtbar wird, wenn 
sein Bild etwa einer ZapfengrOBe entspricht. 

2. Das Netzhautbild hat einen Durchmesser von 1' bis zu 10-20'. In 
diesem Bereich gilt die Riccosche Regel, die aussagt, daB der Schwellen¬ 
wert der Strahlungsstarke konstant ist. Der Schwellenwert hangt inner- 
halb der obigen Grenzen nur von dem gesamten Lichtstrom, nicht von 
der scheinbaren GrOBe des Bildes ab. Das Riccosche Gesetz wird durch 
Beobachtungen von Lohle 2 ), Gehlhoff und Schering 3 ), Kuhl 4 ) und 
anderen bestiitigt, doch bestehen liber die Deutung der Messungen noch 
Meinungsverschiedenheiten. Man hat wohl anzunehmen, daB bei der 
Reizung vieler benachbarter Netzhautpunkte die einzelnen Elemente 
sich gegenseitig liber die Schwelle heben. 

3. Der Raumwinkel, unter dem der Gegenstand erscheint, hat einen 
Durchmesser von mehr als eincm Grad. Die Schwellenwertsempfindlich- 
keit ist dann fur das extrafoveale Sehen bei dunkeladaptiertem Auge 
nach der PiVERschen Regel proportional dem Sehwinkel und nicht etwa, 
wie man erwarten kOnnte, proportional dem Quadrat des Sehwinkels. 
Das Auge ist also urn so empfindlicher, je groBer die von Licht bedeckte 
Flache auf der Netzhaut ist. Die PiPERsche Regel gilt nach Lohle bis 
zu Sehwinkeln von 8°, wahrscheinlich auch noch bis zu bedeutend 
grOBeren Winkeln. 

Die Schwellenwertsempfindlichkeit des Auges fur Punkthelligkeiten 
wird durch eine Helligkeit des Hintergrundes vermindert. Bei Fernrohr- 


b H. Aubert, Physiologic dor Netzhaut. Breslau 1865. 

2 ) F. Lohle, Gber die Abh&ngigkeit des Reizschwellonwertos vora Sehwinkel. 
Z. f. Physik. 54, 137. 1929. 

8 ) G. Gehlhoff und H. Schering, Z. f. Beleuchtungswesen 26, 103. 1920. 

4 ) A. Kuhl, Das Fernrohr und die scheinbare Helligkeit der Sterne. Sirius N. F. 
46, 101, 133 und 163. 1918; Central-Ztg. f. Opt. u. Mech. 44, 121. 1923. 
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beobachtungen lafit sich die Helligkeit des Himmelsgrundes herabsetzen, 
wenn die angewendete VergroBerung F starker als die NormalvergrOBe- 
rung F 0 ist. Kohl 1 ) hat in seinen Untersuchungen liber die Sichtbarkeit 
der Sterne im Fernrohr eine mit den Beobachtungen gut iibereinstim- 
mende Formel fur die GrenzgroBen aufgestellt. Bei vOlliger Dunkelheit 
des Himmelsgrundes wachst die Sichtbarkeitsgrenze der Sterne bei An- 
wendung der NormalvergrOBerung urn 5logr o GroBenklassen (siehe 
auch Kap. VI, § 4). Durch UbervergrftBerung geht die Sichtbarkeits¬ 
grenze nicht zuriick, da auf Grund des eben besprochenen Fallen 2 nur 
der Gesamtlichtstrom fur die Reizschwelle maBgebend ist. Bei hellem 
Himmelsgrund ist die Sichtbarkeitsgrenze erst im Grenzfall lim F/l\ 
gleich der Sichtbarkeitsgrenze fiir dunklen Himmelsgrund. Beim Uber- 
gang zur NormalvergroBerung sinkt die Sichtbarkeitsgrenze uni 

2,5log + GrOBenklassen. Hierin bedeuten k h die Leuchtkraft 

des Himmelsgrundes und k 0 eine auf dcm Eigenlicht des Auges beruhende, 
als konstant angesehene Leuchtkraft. 

Das Eigenlicht des Auges ist eine nur bei dunkeladaptiertem Auge 
merkliche Erscheinung, die durch mechanische Reize vcrstarkt werdcn 
kann. Seine Entstehung ist physiologisch nicht vollkommen geklart. 

Als Sichtbarkeitsgrenze der Sterne fiir das unbcwalTnete Auge ware 
nach Kijhl bei vollig dunklem Himmelsgrund die f>. (JrOBenklasse an- 
zunehmen. NaturgemaB unterseheidcn sich die Angaben verscliiedener 
Beobachter je nach der Giite ihrer Augcn, der Beobachtungsart (foveal 
oder extrafoveal) und dem Bcobachtungsort. .Durch Abblendung des 
Himmelsgrundes auf 5' Durchmesser konnte H. 1). Ouhtis - ) l)cd extra- 
fovealem Sehen mit freicm Auge die Grenze auf 8" l 0 herabdriicken. hiir 
foveales Sehen mit bciden Augen in freicr Natur nimmt man dageg(‘n 
nur 4 , ] , 0 als GrenzgrOBe der Sichtbarkeit der Sterne an 3 ). 

Um das Auge zumMessen von Helligkeiten benutzen zu kiinnen, muB 
die funktionale Beziehung zwischen der Starke eines Reizes, gegeben 
durch die Liclitstarkc oder Liehtdichte des Qbjekts und der Starke der 
zugehorigen Empfindung untersucht werden. Schon die einfa<4isten 
Beobachtungen zeigen, dali das Auge nicht, wic es beis])ielsweise die 
Photozelle vermag, bei jeder Reizstarke den gleichen Unterschied der 
Reizstarken feststcllen kann. Bezeichnet man den eben noch wahrnehm- 
baren Unterschied der Reizstarken als die Unterschiedsschwelle des 


x ) SioL(^ Anm. 4 S. 159. 

2 ) H. D. Cuktis, On th(> limits of unaided Vision. Lick Ohs. Bull. 2, (57. 1903. 

3 ) A. Kuhl, Diss. Miinchon 1909; H. N. Russell, Astrophys. Journ. 45, (50. 1917; 
P. Reeves, Astrophys. Journ. 46, 167. 1917. 
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Auges und sei diese Unterschiedsschwelle bei einem mit der Helligkeit 
von 10 Kerzen leuchtenden Objekt durch 1 Kerze gegeben, so sieht man 
sofort, daB vom Auge ein Unterschied zwischen einer Lichtstarke yon 
1000 Kerzen und 1001 Kerzen nicht mehr empfunden worden karni, 
obwohl auch hier der Unterschied nur 1 Kerze betragt. Untersuchungen 
von Weber ergaben, daB es zweckmafiiger ist, die Grflfie der Unter¬ 
schiedsschwelle nur relativ zur Reizstarke selbst zu bestimmen. Weber 
fand, daB die einem gerade merklichen Zuwachs der Empfindungen ent- 
sprechende Differenz der Reizstarken dl min stets einen hestimmten Bruch - 
teil des Reizes I betragt. Das WEBERsche Gesetz lautet: 

dI p-- const. (4) 

dl mln /l wire! die relative Unterschiedsschwelle oder auch Relativschwelle 
des Auges genannt. 

Fechner 1 ) erweiterte das WEBERsche Gesetz durch die Annahme, daB 
ein beliebiger Zuwachs der Empfindungsstarke dE fur jeden Wert der 
Empfindungsstarke E einer Vermehrung der Reizstarken dl in einem 
bestimmten Verhaltnis entspreche. Das heiBt 

dE-ky. (5) 

Hieraus folgt, dab E-clogl i C (6) 

un<l E-E 0 -clog(l/I 0 ) (7) 

ist. In (lienor Form 1st dan Gesetz zuerst von Fechner aufgestellt und 
als psy cliopIiysiselies (Jr u n dgesetz bezeichnet worden. Es sagt aus, 
dad die Empfindungsstarke proportional mit dem Logarithmus der Reiz- 
starke zunimint. 

Die Konstante o definiert den Stufenwert der Empfindungseinheit. In 
der astronomisohen GrOBonklassonskala 2 ) (siehe S. 35) ist iin Anschlud 
an die gewohnheitsmabige Einteilung dor Sternhelligkeiten nach einem 
Vors(!hlnge von Pouson 3 ) o .-2,5 festgesetzt worden. (Als PoosoNsehe 
Konstante wird gewflhnlioh -1/e ~ 0,4 angegeben.) Zwischen den Hellig- 
keiten T der Sterne und den Gr(iI3enklasson m besteht also die Beziehung: 

m-m 0 - 2,5log(I 0 /I). (8) 

*) G. Th. Fk(!HNER, FI omen to dor Psychophysik. 3. Aufi. Leipzig 1907. S. 134; 
G. F. Mullek, Erg. d. Physiologic II, 2, 267. 1903. 

2 ) G. Th. Fechner, t)bor ein psychophysisches Grundgesotz und (lessen Bezio- 
hung zur Schatzung der StemgrdBon. Abh. Sachs. Gos. d. Wiss. 4, 455. 1859. 

3 ) N. Poo son, Radcliffo Obs. 15, 297. 1856; Monthly Not. Roy. Astron, Soc. 
17, 13. 1857. Woifcere historische Angaben siehe bei W. Hassenstehst l.c. (Anm. 5, 
S. 147) S. 553. 

Handb. d. Kxperimentalphysik, Bd. XXVI. 
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Fur I 0 = l erhalt man 
und durch Differenzieren 


m =m 0 ~2,5logl 


= -2,5 y • Modul. 
dl I 


( 0 ) 

( 10 ) 


Also 


dl = 1 
I 2.5-Modul 


dm = 0,92dm . 


(U) 


Eine Intensitatsabnahme von 1%, dl/l=7 100 , entspricht daher einem 
Zuwachs um 0™0092 ^O^Ol. 

Da frtiher nicht alle Fixsternhelligkeiten photometrisch gemessen 
wurden, sondern zum groBen Teil auf Schatzungen beruhen, kann man 
aus einem Vergleich der geschatzten und der gemessenen GroBen er- 
sehen, ob das FECHNERsche Gesetz in aller Strenge giiltig ist. Benn in 
diesem Falle rniiBte das Intensitatsverhaltnis, das der Diffcrenz einer 
GrOBenklasse entspricht, konstant sein. Wie zu erwarten war, ist die 
Konstanz bei den meisten Beobachtern zwar fiber einen ziemlich groBon 
Bereich, nach Zinner 1 ) iiber 4 GroBenklassen, crfiillt, weicht abor so- 
wohl bei geringen wie bei groBen Helligkeiten in deni Sinne ab, daB bier 
eine Empfindungsstufe einem bedeutend groBeren Intensitatsverhaltnis 
entspricht. 

Das gleiche Verhalten fanden A. Konig und E. Brodhitn 2 ) bei Babo- 
ratoriumsmessungen der Relativschwelle fiir verschiedene Leuchtdichten. 
Nach ihren Messungen, die sich auf Flachenhelligkeiten beziehen, war 
der Minimalwert der Relativschwelle fiir eine mittlerc Intensitat gleich 
0,018dI/I. Als kleinsten Stufenwert bei Helligkeitsschatzungen an Fix- 
sternen leitet man fur sehr gute Beobachter unter giinstigen Bedingungen 
0 r ! 1 035 ^ 0,04dI/I ab. Dagegen laBt sich die Gleichheit von leuehtenden 
Flachen, wenn sie dem Auge gunstig dargeboten werden (aneinander- 
stoBende Photometerfelder), auf etwa 1% genau beurteilen. Die Ab- 
hangigkeit der IJnterschiedsschwelle von der scheinbaren GrOBe liaben 
Karrer und Tyndall 3 ) bei groBeren Sehwinkeln bestimmt. Die Ab- 
nahme der IJnterschiedsschwelle beim Ubergang zu kleinen Sehwinkeln 
ist von J. Runge 4 ) untersucht worden. 


3 ) E. Zinner, Die Reizenipfindungskurve. Z. f. Sinnesphysiologic 61, 247. 1930; 
Ubcr das Reizempfindungsgesetz und die Earbengleichung. Probleme der Ast rono¬ 
mic. Seeliger-Eestsehrift. Berlin 1924. 8. 354. 

2 ) A. Konto und E. Brodhxjn, Hitzungsber. Berliner Akad. d. Wiss. 1888, 917; 
1889, 64]. Siehe aucli J. Blanchard, Phys. Rev. 11, 81. 1918. 

3 ) Karrer und Tyndall, Contrast sensibility of the oye. Scient. Pap. Bur. 
of Stand. Washington 1920. 

4 ) J. Rtjncje, Dio Unterschiodsschwollo dos Auges bei kleinen Sehwinkeln. 
Physik. Z. 30, 76. 1929. 
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Nach den Messungen von Konig unci Bkodhun hangt der Wert der 
Eelativschwelle fast nur von der Empfindungsstarke und nur sehr wenig 
von der Farbe des beobachteten Feldes ab. Man kann daher auf Grund 
des FECHNBRschen Gesetzes die Empfindungsstarken und Lichtstarken 
von zwei spektral verschiedenen Objekten miteinander in Beziehung 
setzen. Doch hftrt diese MOglichkeit auf, eindeutig zu sein, wenn man in 
den Bereich des Stabchensehens und 
des mit ihm verbundenen Purkinje- 
Effektes gelangt. 

Es ist verschiedentlich versucht 
worden, aus den Abweichungen des 
wirklichen Reizempfindungsgesetzes 
vom Weber-Fechnerschen Gesetz 
ein verbessertes Gesetz abzuleiten. 

Insbesondere hat man dem unter- 
schiedlichcn Adaptationszustand und 
der veninderliehen PupillenOffnung 
des Auges Rechnung tragen wollen 
und eine Reiho komplizierter Forrneln 
aufgestellt. Ihre besehrankte Giiltig- 
keit nmcht ihre Anfiihrung entbehr- 
lioh, doeh sei eine von Hassknstein 1 ) 
aus den KoNioschen Werten der Re- 
lativscdiwelle gewonnene graphisehe 
Darstellung wiedergcgebcn (Abb. 59). 

Sic gibt ein allgemeines Reizempfin- 
dungsgesetz fur ein auf die jewcilige 
I jeuehtdiehtc I adaptiertes Auge, 

(lessen Pupille al)geblendet ist. Ab- 
szissen sind die Empfindungsstarken 
e, deren Nullpunkt und Skalcnwert 
(lurch die Beziehung e logl im mittleren Bereich bestimmt wurde. Ordi- 
naten sind die Logarithmen der Leuehtdiehto 1. ,,Dio Htrecke AB ( - 7,7) 
gibt den dem Auge zugfingliehen Bereich von logl oder den ,Sehbcreioh‘ 
an. - Galte das FifiGHNKRscdie Gesetz fur den ganzen Sch bereich des 
Auges, so ware die Empfindungskurvc eine Gerade. Fiele diese Gerade 
mit CD zusaminen, so ware der ^ehbereich klein ( i 4,14), die Unter- 
sehiedsernpfindliehkeit hoeh ( - 1). Fiele sie hingegen mit C'D' zusaminen, 
so ware der Sehbereich auf seinen wirkliehen Wert ( i 7,7) erhOht, dafiir 
aber die Unterschiedsempfindlichkeit im umgekehrten Verhaltnis herab- 



Abb.59. Allgoimiino Reizompfindungs- 
kurvo (r Kurvo fiir rotes, b fiir bUums 
Lichti). (W. Hahhianstkin, V ihik^IIo 
Bhotovnntrin. Hnndbueh <1. Astrophys., 
lid. 2/2. Borlin 1991. K. 551.) 


] ) W. Hahsenstbin, loc. cit. (Anm. 5, S. 147) 8. 551. 


11* 








164 


J. Stobbe: ALlgemeine Grundlagen. 


gesetzt. Man erkennt so, daC die S-fbrmige Krummung der Reizempfin- 
dungskurve in doppelter Hinsicht von Vorteil ist, namlich einerseits der 
Erweiterung des Sehbereiches und andererseits der Steigerung der 
Unterschiedsempfindlichkeit bei mittleren Empfindungsstarken dient. - 
Wahrend sich die mittlere Kurve der Abbildung auf ein Objekt von weiBer 
Farbe bezieht, sollen die Kurven r und b den Gang der Empfindungs- 
starke fur Objekte von roter bzw. blauer Farbe veranschaulichen. Der 
Yerlauf dieser Kurven ist durch das Purkinje-Phanomen vorgeschrie- 
ben. Nimmt die Leuchtdichte ab, so wird, sobald 1 den Wert \ i unter- 
schritten hat, bei dem das Auge zu extrafovealer Betrachtung libergeht, 
das blaue Objekt relativ zum roten in zunehmendem MaBe heller werden. 
Erreicht 1 sohlieBlich einen gewissen Wert L>- er entspricht etwa dem fo- 
vealen Schwellenwert der Leuchtdichte —, so nimmt der Empfindungs- 
unterschied wieder ab.“ 

Aus den bisherigen Darlegungen ergeben sich folgende Schliisse iiber 
die Verwertbarkeit des Auges zu photometrischen Messungen: Der mitt- 
lere Fehler einer Messung, der durch den Wert der Relativschwcllc be- 
stimmt wird, ist am kleinsten bei mittleren Empfindungsstarken und 
bei Flachenhelligkeiten. Bei kleinen Empfindungsstarken sind Purkinje- 
Effekt und Gallissotsches Fhanoinen Fehlerquellen. Die Abhangigkeit 
der Empfindlichkeit vom Sehwinkel verlangt gleicho BildgroBen der zu 
vergleichenden Objekte. 

Nicbt immer lassen sich die Beobaehtungen am Fernrohr und Photo¬ 
meter so einrichten, daB die giinstigsten Bedingungen fur das arbeitende 
Auge geschaffen werden. Oft liegt die Empfindungsstarko in dem Bereieh, 
in dem der Purkinje-EfFekt auftritt. Die Erkenntnis der Fehlerquellen 
ist aber insofern wertvoll, als durch die Reduktionen ein Toil der Fehler 
eliminiert werden kann. Eine Reihe von Fehlern laBt sich bereits in der 
Anlage der Beobaehtungen vermeiden. Ein Fehler ware os z. B. vvegen 
der Empfindlichkeitsbeziehung zum Sehwinkel, wenn als photometrisches 
PrinzipdieAbblendung der ObjektivOffnung benutzt wird. Die vcrschiede- 
nen GrftBen der auf der Netzhaut entworfenen Beugungsbilder lassen 
sich dann nicht mehr photometrisch vergleichen. 

Die Helligkeiten irgendwelcher Objekte ohne VergleiohsmOglichkeit 
nach einer Gedachtnisskala zu schatzen, ist ein sehr unsicheres Verfahren. 
Trotzdem bringen es geubte Beobachter auch hierin zu einer beaohtens- 
werten Genauigkeit, wenn das Intervall der Schatzungen 2 ,u nieht iiber- 
steigt. So gibt Kustner 1 ) fur den mittleren Fehler einer Helligkeits- 
schatzung bei seinen Meridiankreisbeobachtungen iO u . l 19 an. Wesent- 
lich genauer werden Schatzungen, wenn ein oder mehrere in der Hellig- 


*) F.KtiSTNERjKatalogvon 10663 Stemen. Verdff.Univ.-Stornw. Bonn 10,77.190H. 
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keit nicht sehr abweichende Vergleichsobjekte vorhanden sind (Stufen- 
schatzmethode). Am genauesten laBt sich, wie schon erwahnt, die Gleich- 
heit zweier Intensitaten beurteilen. 

1st der Mittelwert versehiedener .Helligkeitsmessungen eines Objektes 
zu bilden, so sind auf Grund des FEOHUERschen Gesetzes direkt die 
Empfindungsstarken (Sterngrft Ben), also die Logarithmen der Reiz- 
starken oder Intensitaten zu mitteln. Werden die Abweichungen der 
Einzelwerte vom Mittel nicht allein durch die Beobachtungsfehler des 
Auges, sondern auch durch auBere Umstande wie Luftunruhe, Durch- 
sichtigkeitsschwankungen usw. hervorgerufen, so kann eine Ausgleichungs- 
formel von Seeliger 1 ) angewendet werden. 

Werden auf einer bestimmten Stelle der Netzhaut nacheinander ver- 
schiedene Objekte mit den Lichtstarken Ii-I n abgebildet und als zu- 
gehOrige Empfindungsstarken Ej-En beobachtet, so sagt das Gesetz 
von der Additivitat der Helligkeitsempfindungen aus, daB die 
Empfindungsstarke E, die hervorgerufen wird, wenn die Ohjekte gleich- 
zeitig auf einer Netzhautstelle abgebildet Werden, der Summe der einzel- 
nen Lichtstiirken entsprieht. Wenn E n -f(I n ), so ist E ^f(AT n ). DaB ein 
solehes Gesetz aufgestellt werden kann, bedeutet niclits anderes, als daB 
es einen Intensitatsbereich (der geradlinige Toil der Abb. 59) gibt, in deni 
sich die Funktion f nicht andert. Das Gesetz gilt also nicht mehr, wenn 
sich der Adaptationszustand und die PupillenOffnung des Auges veran- 
dern. Sol an go man aber auBerhalb des Geltungsbereiches des Purkinje- 
Etfektes bleibt, gilt das Gesetz auch dann, wenn die einzelnen Intensi- 
tiiteu verschiedene spektrale Zusammensetzung haben. Natiirlich liiBt 
sich das Additionstheorcm der liehtstiirken auch auf spektrale Teil- 
gebicte und die Gesamthelligkeit einer einzigen Lichtquelle anwenden. 
Notwendig ist nur, daB boi der Beurteilung der Einzelhelligkeitenundder 
(Jesamtholligkeit die gleichen Kriterien (mit Ausnahme der Sehscharfen- 
methode) benutzt werden. 

Nach dem Additivitatsgesetz der Helligkeitsempfindungen kann die 
GrOlJc m An eines Doppelsterns berechnet werden, wenn die GrttBen m A 
und m H der Eomponcnten bekannt sind. Man hat die Beziehungen. 

1. m„-m A -2,5log(I h/I a ); U- m A -m A11 « 2,5log(.l + I U /I A ). (12) 

Es bestehen Tafeln 2 ), in denen die Werte von II mit dem Argument I 

1) H. VON- Seelkjer, Boincrkung iibor das arithmotisoho Mittel. Astron. Nadir. 
132, 209. 1893. 

2) Ann. Harvard Coll. Obs. 33, 287. 1909; Dio Hiirimolswolt 18, 92. 1908; Journ. 
British Astron. Ass. 28, 226. 1918; Handbuch d. Astrophysik Bel. 2, Toil. 1. Berlin 
1929. 8. 245 (hier rnuB am Kopf dor letzten boidon Spalton m A ~rn An statfc 
in n“ rn Aii «tehen). 
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entnommen werden kOnnen und umgekehrt. Da der Intensitatsunter- 
schied der Komponenten nicht kleiner als 0 sein kann, betragt die Diffe- 
renz m A -m AB im Hftchstfall 0™75. 

• 

§ 5. Das Farbenempfinden. 

Eine von den Zapfen des Auges aufgenommene Strahlung ruft inner- 
halb der Empfindungsstarken, die zwischen Blendung und Dammerung 
liegen, einen Farbeindruck hervor, neben dem das Helligkeitsempfinden 
eine sekundare Rolle spielt. Die Farbe, die einer Strahlung zugesprochen 
wird, ist bedingt durch die spektrale Energieverteilung in der Strahlung. 
Die Zuordnung ist nicht eindeutig. Der gleiche Farbeindruck kann bei 
ganz verschiedener spektraler Zusammensetzung entstehen. Nur dann 
ist dnrch die Angabe der Farbe auch die Energieverteilung dew Ktmillers 
bestimmt, wenn das Gesetz dieser Energieverteilung bekannt ist. Da die 
Strahlung der Sterne mit groBer Annaherung das Stralilungsgcsetz des 
schwarzen KOrpers befolgt, ist in diesem Fall eine cindeutige Zuordnung 
des Farbeneindrucks zur Temperatur moglieh und die Bestimmung der 
Farbe [Kolorimetrie 1 ) 2 )] erhiilt einen physikalisehen Sinn. 

Es sind eine ganze Anzahl von Thcorien aufgestellt worden, die das 
Zustandekommen der Farbempfindung mit physiologisehen Vorgiingen 
im Auge in Yerbindung bringen. Die meiste Zustinunung habcn die Tlieo- 
rien von Youno-Helmholtz und von Hertng gcfundcn, nach denen 
eine begrenzte Zahl von Elementarvorgangen durch weehselndes Zu- 
sammenwirken die Yerschiedenartigkeit der Gesiehtseinplindungen er- 
klart. Man geht hierbei von der Erfahrung aus, dad es mOglich ist, aus 
dreiFarbenkomponenten durch additive Mischung samtliche Farbemplin- 
dungen zu bilden. 

Die YouNG-HELMHOLTZsche Farbentheorie und ihre vveitere Aus- 
arbeitung durch von Kries 3 ) u. a. setzt voraus, dad drei Gmndempiin- 
dungen fur Rot, Griin und Blau vorhanden sind. Es wird ofTengelassen, 
ob jede Empfindung ein besonderes Enipfangsorgan (Norvenfnser) be- 
sitzt, wie es Helmholtz annahm. Alle Farbcinpfindungon kommen (lurch 
das gleichzeitige Wirken von mindestens zwei Grundeinplindungen zu- 
stande. Die gesattigsten Farben entstehen, wenn eine der drei Kompo- 

1 ) K. F. Bottlinoer, Kolorimotrio. Handbueli d. Astrophysik Hd.2. Merlin 1929. 
S. 351. 

2 ) J. Hopmann, Astronomischo Kolorimotrio. Enzykl. d. math. Wiss. lid. 6. (2) 
Leipzig 1931. S. 26. 

8 ) H. von Helmholtz, Handbueli dor physiologischen Optik. 3. Auflugo. Hr- 
ganzt und herausgegeben in Gemeinschaft mit A. Gullhtkand und J. von Kiukh 
von W. Nagel. Leipzig 1909/11. 
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nenten in mOglichst groBer Starke im Verhaltnis zu den ubrigen angeregt 
wird. Werden alle drei Komponenten in gleicher Starke erregt, so wird 
der Eindruck WeiB empfunden. Auch durch Erregung zweier komple- 
mentarer Farbempfindungen-kann WeiB hervorgerufen werden. Schwarz 
ist nach dieser Theorie die Empfindung, die dem Ruhezustand der Seh- 
nerven entspricht. In Abb. 60 sind schematische Kurven der Erregungs- 
starken der drei Farbkomponenten nach Ives wiedergegeben. 

Hering 1 ) nimmt drei verschiedene Sehsinnsubstanzen an, in denen sich 


Stoffwechselvorgange auf- 
steigender (assimilato- 
rischer) und absteigender 
(dissimilatorischer) Rich- 
tung vollziehen. Jeder Sub- 
stanz ist nach dor Hering- 
schen Vorwtollung oin Paar 
von Cegenfarben zugeord- 
net, und zwar soil es eine 
Schwarz -WeiIJ - Substanz, 
eine Hot - (Iriin - Substanz 
und eine (Jell) - Blau - Sub¬ 
stanz goben. Wei 6, Rot und 
(Iclb sollen als die Far ben. 
der ii berwiegenden I )issi- 
rnilation (1)), Schwarz, 



Abb. (>0. Kurven der Krr('gimgHHt.arkon fur die droi 
(*mn<lempfm<iimgen doH Auges nach Ives (Journ. 
Emuklin Iiwtifeut 195, 2f>. 1<)23). (Nuidi W . Dziohick, 
Handhuch <1. physikalischen Optik Hd. 1, S. 40.) 


(Iriin und Blau als die 

Farben dor iiberwiegenden Assimilitation (A) zu botraehten woin. Im 
Ruhezustand halton sich A- und D-Prozessc das Uleichgewicht. Eh 
konnnt nur bei dor Schwarz-WeiB-Subatanz zu oincm Eindruck, der don 
(fharaktor von rnittlorem (Iran luit und das Eigcnlioht der Nctzhaut be- 
wirkt. In don Rot-Orun- und (Jelb-BIau-Substanzon tritt ein Farb- 
empfinden erst dann auf, wenn bci don Stoffwochsolvorgangon infolge 
oinor iluBoron Roizung oin FrozeB iiborwiogt. Bei liingerer Roizung soil 
an oh liior sich wieder oin (doiohgewicht oinstellen. So orkliirt Hkrino die 
chromatisohe Adaptation, <lio sich z. B. darin bemerkbar macht, daB 
oinc im Honncnlieht weiB ersoheinende Flacho den gleiehen Findiuck 
auch bci oiner litngere Zeit wahrenden Belcuehtung mit farbigem Lieht 
hervorruft. HOrt ein Reiz auf, so tritt im Sehorgan der entgegengerichtete 
Froze B ho lange auf, bis der 8 toff wechsel den Zu stand dor ,,Mittelweitig- 


1) K. Hkrino, Sechs Mitteilungon zur Lohro vom Lichtsirui. Wien 1872 -74; 
Fiinf Roden. horaiiHgegobon von H. K. Hkring. Leipzig 1921. 
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keit“ wieder erreicht hat. So entstehen die sukzessiven Kontrasterschei- 


nungen. 

Um entscheiden zu konnen, welcher Farbeindruck einer bestimmten 
Energieverteilung zugehort, bedarf es eines fur den praktischen G-ebrauch 
geeigneten Verfahrens. Legt man die Yorao-HELMHOLTZsche Theorie 
zugrunde, so empfiehlt sich eine graphische Darstellung mit Hilfe des 
HELMHOLTZschen (MAXWELEschen) Dreiecks. Man denke sich in den 
Ecken eines gleiehseitigen Dreiecks Massen angeordnet, die proportional 
den Erregungsstarken der drei Grundempfindungen genommen werden. 
Der Schwerpunkt der Massen ist dann ein fur jede Zusammensetzung 


G 



Abb. 61. Holrnholtzschos Farbclroiock mit d<*n 
EmpfindimgonfurTomporaturHtrahlGr.(Naeh 
K. F. Bottlintgeb, Koloriraotrio. Handbueh 


der Grundempfindungen und den 
daraus entstehenden Farbein¬ 
druck charakteristischer Ort. 
Nach der Definition der Erre- 
gungsstarken liegt der WeiB- 
punkt von alien Ecken gleich 
wait entfernt. Wei 13 ist ein sub- 
jektiv recht unvollkommen zu 
bestirnmender Eindruck. Nach 
den Messungen von Kunig ist 
WeiB als Gesamteindruck ffir 
Sonnenlicht (T«5800 fJ ) definiert; 
die in Abb. 61 dargestelltcn Kui- 
ven von Ives beziehen WeiB auf 
die Energieverteilung desschwar- 
zen Kfirpers einer Tompenitwr 


(1. AHtrophysikBd. 2/1, Berlin 1929. S. 308.) von 5000°. Die reinen Kpcktral- 


farben werden (lurch die obere 


von E nach V verlaufende Kurve festgelegt. Da ini roten Spoktralgebiet 
nur die beiden Grundempfindungen Rot und Grim angcregt werden, ver- 
lauft diese Kurve zunachst langs einer Seite des Drcie(*ks und biegt erst 
bei einer Wellenlange um, bei der die Blauempfindung miterregt wird. 
Die untere Verbindungslinie EV, die sogenannte Purpurgenule, schlieBt 
den Raum ab, in dem Farbempfindungen m&glich sind. AuBcrhalb des 
nmrahmten Gebietes kOnnen Farbeindriicke nur bei anomalen Augen 
oder bei teilweisen Ermudungserscheinungen vorkommen. 


In der Abb. 61 ist nach Bottlinger 1 ) eine Kurve eingetragen, die den 
Farbwerten der Strahlung des schwarzen Kbrpers zwisehen T - 2000° 
und T = co entspricht. Sie verlauft von einem gesattigten Gelb liber WeiB 


] ) K. F. Bottlinger, loc. cit. (Anm. 1, S. 1(56) S. 368. 
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zu einem tiefen Blau. Die in Wirklichkeit beobachteten Sternfarben 
gehen von. Rot liber Gelb nach WeiB, wahrend blaue Farben in der Regel 
nicht gesehen werden. Diese starke Verschiebung der subjektiven Skala 
gegeniiber den objektiven Sternfarben hat nach Bottlinger 1 ) ihre TJr- 
sache in der Punktformigkeit der Lichtquellen. Je kleiner eine Flache 
ist, um so schwieriger wird es fur das Auge, eine Farbe zu erkennen, da 
scheinbar der Sattigungsgrad der Farbe abnimmt. AuBerdem fehlt es 
bei Sternbeobachtungen meist an einem passend gefarbten Vergleichs- 
objekt. 1st ein solches z. B. in den Komponenten eines Doppelsterns ge- 
geben, so werden besonders starke, manchmal auch durch den Kontrast 
verfalschte Farbungsunterschiede empfunden. E. Schrodinger. 2 ) zieht 
zur Erklarung der subjektiv yerstarkten Rotempfindung das Bezold- 
Brlicke-Phanomen heran. Danach kann der gelbe Farbeindruck, fiir den 
die Erregung von Rot und Griin erforderlich ist, nicht zustande kommen, 
weil bei der schwachen Sternstrahlung die Griinerregung schon unter- 
halb des Schwellenwertes liegt. DaB die heiBesten Sterne nicht blau er- 
scheinen, sueht Schrodinger als Kontrastwirkung gegeniiber der Farbe 
des Stabohensehens zu erklaren. Mit den Stabchen ktinnen zwar keine 
Farbenunterschiede wahrgenommen werden, doch ist auch dem Dam- 
merungssehen ein Farbwert zuzuschreiben. Die gewOhnlich nicht be- 
wuBt ernpfundene Farbe des Stabohensehens wird meist blaulich an- 
gegeben, ist jedoch nach Bottlinger purpurn und kann daher nicht die 
gewlinschte Kontrasterscheinung bewirken. Man muB sich damit be- 
gniigen festzustellen, daB die Farburteile des Auges an Sternen nicht 
mit den Flachenempftndungsstarken des HEnMHOivrzsohen Dreiecks 
iibereinsti mmen. 

Die Bezcichnungen der Beobachter fiir ihre Farbcnschatzungen sind 
nicht einheitlich. Die Potsdamer Durchmiisterung des nOrdlichen Him- 
mcls durch Muller und Kempf 3 ) ist in ciner aus Buchstaben gebildeten 
Skala mit 14 Unterabteilungen ausgefiihrt worden. Franks 4 ) gibtneben 
der TOnung auch die Sattigung der Sternfarben an. Die meiste An- 


*) K. F. Bottltnukr, Ober die Farbenipfindung heim Toniperatiirlourhton von 
inlisclieii Objekton und von Sternen. Naiurw. 13, 180. 1925; Suhjoktivo imd objec¬ 
tive Sternfarben. Naturw. 13, 882 und verb. 1002. 11)25; vgl. auch B. Fehhknkokh’, 
Astron. Nachr. 236, 302. 1921). 

2 ) E. Schkodinuer, Pber die* subjektiven Sternfarben und die Qualital der 
Dammerungsempfindun^. Naturw. 13, 373. 1925. 

®) G. Mullicr und P. Kempf, Pliotomotrische Durehinustnrung des nordliohen 
Hirnmols. Publ. Astroph. Obs. Potsdam 17. 1907. 

4 ) W. S. Franks, Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 47, 2(59. 1887; Publ. Specola 
Vaticana 2. Serie Nr. 15. 1923. 
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erkennung hat die von. Osthoff 1 ) (siehe Kap. Ill, § 3) aufgestellte lOteilige 
Simla, gefunden, deren Ziffem nOtigenfalls eine dezimale Unterteilung zu- 
lassen. 

Andere Farbt&ne als die bisher erwahnten sind objektiv nur mOglich, 
wenn der strahlende Himmelskbrper nicht oder nicht nur reine Tempe- 
raturstrahlung aussendet. Derartige selten vorkommende Erscheinungen 
bieten die Neuen Sterne (Novae), bei denen sich in einem bestimmten 
Entwicklungsstadium die rote Ha-Linie mit der Farbe des kontinuier- 
lichen Untergrundes zu einem purpurnen Ton vermischt. Ein griinlicher 
Farbton kommt bei den planetarischen Nebeln vor. Er ist auf die Nebel- 
linien 1 >14959 und 5007 [O III] zuriickzufuhren. 

Zwischen den Farbensehatzungen verschiedenor Beobachter bestehen 
recht groBe Unterschiede. Sie kOnnen in einzelnen Fallen physiologiseh 
durch ein abweichendes Verhalten der Grundempfindungen hervor- 
gerufen werden. Personen, bei denen die drei Grundempfindungen in 
einem anomalen Verhaltnis angeregt werden, ohne da 13 eine der Empfin- 
dungen ganzlich ausfsillt, bezeiehnet man als anomale Trichroniatcn. 
Es kommt in der Hegel nur Rot- und Griinanomalic vor. Hiervon zu 
unterscheiden ist die partiollc Farbcnblindheit, bei der naoh dor 
HELMHOLTZschen Auffassung aus deni trichromatisehen Farbenapparat 
ein dichromatiseher geworden ist. Jo naehdem, oh die rote oder grime 
Grundempfindung fehlt, spricht man von Rot- oder Griinblinden 
oder auch nach v. Kries von Protanopen und Douteranopen. Bei 
den Rotblinden ist das Maximum der Limpfindliehkcit im Hellspektriun 
etwas nach dem kurzAvelligen Ernie bin versehoben. Much der Heiunu- 
schen Theorie der Gegenfarben vermag der Farbenblinde woder Rot 
noch Grim zu empfinden. Es bleiben bei ihm nur die Erregungsmoglieh- 
keiten fur Gelb und Blau ubrig, die sieh auf die langwellige und kurz- 
wellige Hiilfte des Spektrums so verteilen, dali in der Mitte bei etwn 
oQOnyi eine neutrale Zone entsteht, die weib erscheint. Neben der biiuligen 
Rot-Grun-Blindheit ist Blau-Gelb-Blindheit nur ganz sclton be- 
obachtet worden. Totalo Farbenblindheit ist irnmer mit anderen 
Mangeln des Sehorgans verb unden, so dali eine regclreohte Beobachtungs- 
tatigkeit verhindert wire!. 

Auch das normale Auge ist in den auCeren Teilen der Netzhautgrube 
nur noch dichromatisch. Farbensehatzungen diirfen daher nur hei zen- 
tral anvisierten Objekten vorgenommen werden. Brauchbare Ergebnisse 
sind bei Farben- ebenso wie bei Helligkeitsschatzungen nur zu erwarten, 

i ) H. Osthoff, Dio Farben der Fixaterno. Publ. fcjpocola Vaticana 2.Sorie Nr. 8. 
1916. 
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wenn die Gleichheit von Farbe (und Helligkeit) gegenuber eineimVer- 
gleichsobjekt bestimmt werden kann (Rot- und Blaukeilkolorimeter). 
Die zahlreichen nach dem Augenschein beurteilten Farbwerte von Ster- 
nen sind durch subjektive Einfliisse wie Adaptationszustand, Kopf- 
haltung, Ermiidung, Untergrundhelligkeit (Mondschein), Abbildungs- 
ort auf der Netzhaut, Kontrastwirkungen usw. so beeintrachtigt, dafi ihr 
objektiver Wert recht gering ist. Nahere Angaben hieriiber sind bei 
Osthoff 1 ) und in den Einleitungen der Farbenkataloge zu finden. 

§ 6. Die personliche Gleichung, 

Unter der Bezeichnung ,,pers5nliche Gleichung“ werden diejenigen 
systematisehen Beobaehtungsfehler zusammengefaBt, die durch die Ein- 
schaltung der Benson des Beobachters in einen MeBvorgang veranlaBt 
werden. Die persbnliehe Gleichung beruht auf Einfliissen physiseher und 
psychiseher Art; sie tritt sowohl bei der Betatigung cinzelner Sinnes- 
organe wie auch in der Verbindung sinnlicher Vorgange mit BewuBt- 
soins- und Willcnsfunktionen auf. 

Der wescntlichstc r J , eil astronomischer Beobaehtungen wird durch den 
Gcsichtssinn vermittelt. Es ist (labor die Frage von Bedeutung, welehe 
Zeit zwischen der Einwirkung eines Lichtreizes und dem Auftreten der 
Lichtempfindung vergeht. Man nennt den Zeituntcrschied die Emp- 
find ungszcit 2 ). Kin bewegter Liohtpunkt, der plotzlicli hinter einer 
Blende hcrvortritt, wird wegen der endliehcn GrtiBedor Empfindungszeit 
niclit am Blendenrand, sondern erst in einom erheblichfen Abstand voni 
Rand beobachtet. Diese Erscheinung ist von Frohmoh 3 ) zur Bestimmung 
der Empfindungszeit vorwandt wordcn. Zu nahe gleiehcn Ergebnissen 
koininoii nach anderen Methoden Pulfrich 4 ), Hazicliiokk’), Voawn- 
san(3°) u. a. Da, die KJmpfiruhmgszeit von der Helligkeit des Objoktes 
abhangig ist, fiihrt die Lagenauffassung eines bewegten Objckts zu Tiiu- 
seh ungen, wenn vor cm Auge des doppelaugig betrachtenden Beobaeh- 

') H. Ohtiiokf, I)i(‘ YVnindorlichkHt von field - und tWbod^mpfmdungen. 
Aslron. Nnrhr. 212, 07. 1021; field- und Knrl)<‘nscliWiinkung(‘n in Idoinston Zoit- 
Muiinrn. Astron. Naehr. 217, 205. 1922. 

2 ) F. W. Fhoiihiui, Dio Kniplindun^szeit. Jena 1029. 

3 ) F. YV. Fuminoit, tfber die Methoden (leivEniplindungszeilmesMimg ini Gebiete 
(It's (losieldNsinnes. Pfliigers Arehiv 208, 120. 1025. 

4 ) (■. PuLFKiOH, Z. f. Sirmesphysiologio 54, 58. 1022. 

6 ) Hazeliiokf, Dio YVnfrnehmungKzeit. Z. f. Psychologic 96, 171. 1024; 97, 174. 
1025. 

tt ) K. VoaraLHANU, Zur Frage dor person lichen Gloichung. Astron. Nachr. 227, 
107. 1026; mit zahlreiohen Litoratiirangabon. 
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ters ein lichtschwachendes Filter eingeschaltet wird. Hier sind Erschei- 
nungen am Stereokomparator bei Bewegung ungleich beleuchteter 
Flatten, sowie folgender Versuch von Pulfrich zu erwahnen: Ein in 
geringer Entfemung vox dem Beobachter in einer Ebene senkrecbt zur 
Visierrichtung bin- und herbewegter Stock scheint unter den angefiihrten 
Bedingungen statt einer geradlinigen eine elliptische Bewegung auszu- 
fuhren. Es r iihr t dies daher, daB mit dem hinter einem Eilter befindlichen 
Auge ein zu einem spateren Zeitmoment gehOrenden Ort wahrgenom- 
men und dadurch der Eindruck einer falschen Parallaxe hervorgerufen 
wird. 

Bei zeitlichen Messungen wunscht man die Zeitdauer zu kennen, die 
zwischen der Einwirkung eines Lichtreizes und der Auslbsung einer Re- 
aktion verstreicht. Dieser Zeitunterschied wird Reaktionszeit genannt 
und enthalt als einen Teil die Empfindungszeit. Die vollstandige Reak¬ 
tionszeit gliedert sich in drei Abschnitte: 1. die Empfindung des Reizes 
(Perzeption), 2. die Aufnalime des Reizes in (las BewuBtsein (Apporzep- 
tion) und 3. die Willenserregung. Die Reaktionszeit ist wegen ihrer vicl- 
fachen Bedeutung fur den Menschen von Physiologen und Psychologen 
eingehend untersucht worden. Hiiufig versteht man unter persOnlicher 
Gleichung schlechthin die Reaktionszeit eines Menschen. Deni beobach- 
tenden Astronomen wird gow&hnlich der Lichtreiz (lurch (las Ersoheinen 
eines Sterns an einer Stelle des Gesichtsfeldes irn Pernrohr gegebcn, die 
Reaktion besteht in einer Muskelbcwegung, die zum Fingcrdruck auf 
einen Taster fiihrt. Die Reaktionszeit kann bis zu der GrOBenordnung 
einer Sekunde ansteigen. Sie ist aucli bei einem Beobachtcr nicht kon- 
stant, sondem von der Art des Lichtreizes und dem kOrpcrlichcn und 
geistigen Zustand des Beobaehters abhangig. Die Ermudung wirkt bc- 
sonders auf die Dauer der Apperzeption ein. Durch Ubung kann man er- 
reichen, daB eine Reaktion auch ohne Apperzeption, d. h. rein reflex- 
maBig, ausgelOst wird. Ein Beispiel fiir die astronomischo Bedeutung 
der Reaktionszeit bietet der Vorgang der Fernrohrnaohfuhrung. Dio Giite 
einer photographischen Aufnahme hangt mit (lavon ab, wie sehnell das 
Abweichen des Fuhrungssterns vom Faden wahrgenommcn und korri- 
giert werden kann. Sehr wichtig ist die K.enntnis der Reaktionszeit bei 
Durehgangsbeobachtungen von Sternen. Neben zahlreichen Bestim- 
mungen der Reaktionszeitdifferenzen astronomisclier Beobachtcr licgen 
von psychologischer Seite Untersuchungen von Alechsieff 1 ) und 
Gunther 2 ) vor. FUr das sogenannte ,,unpers6nliche Mikromoter“ ist (lie 


') Philosophise ho Studien, hrsg. von W. Wundt. 16, 27. Leipzig 1900. 
2 ) Psyehologische Studien, hrsg. von W. Wundt. 7. 229. Leipzig 1911. 
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persdnliche Gleiehung eingehender von Norlund 1 ), Wirth und Wtinsch- 
mann 2 ) bestimmt worden. 

Altere Methoden der Zeitbestimmung beruhen darauf, daB die Wahr- 
nehmung eines Lichtreizes mit einer anderen Sinneswahrnehmung ver- 
kniipft wird, indeni z. B. der Zeitmoment des Fadenantritts eines Stems 
in die Schlage pines Chronometers eingeschatzt wird. Die persOnliche 
Gleiehung ist hier nach den Untersuehungen von Wundt 3 ) sehr wesent- 
lich davon abhangig, auf welchen Sinnesvorgang die Aufmerksamkeit 
des Beobachters vornehmlich gerichtet ist. Man vermeidet daher heute 
dieses Beobachtungsverfahren. 

Wie die Reaktionen des Menschen von der Intensitat eines Lichtreizes 
abhangen, wird durch die Helligkeitsgleichung ausgedriickt, die ein 
Teil der person lichen Gleiehung sein kann. Man spricht jedoch auch bei 
objektiven Methoden von einer Helligkeitsgleichung und meint damit, 
daB in den Resultaten systematisehe Abweichungen vorhanden sind, die 
von der Helligkeit der Objekte abhangen. Bei suhjektiven Messungen 
kann sioh die Helligkeitsgleichung auf einen EinfluB der Objekthelligkeit 
auf (lie Reaktionszeit, die geschatzte oder gemessene Helligkeit oder auf 
die Gestalt beziehen. Der erste Fall ist bereits in diesem Abschnitt er- 
wahnt, der zweite findet seinen Ausdruck in dem allgemeinen Reiz- 
empfindungsgesetz, deinzufolge zwischen Lichtreiz und Empfindungs- 
starke nur in eineni beschrankten Bereieh eine lineare Beziehung be- 
steht (§4). Die Sehatzungen der Helligkeit brauehen nicht direkt am 
Himmel, sie kbnnen auch auf photographischen Flatten 4 ) erfolgt sein 
und konnen dabei eine subjektiv bedingto Helligkeitsgleichung auf- 
weisen. Wie die scheinbare Gestalt eines Kdrpers von der Helligkeit ab- 
hilngt, ist bei Besprechung der Irradiation und Kontrasttheorie er- 
lautert worden (§ 3). 

Ebenso wie die Helligkeit beeinfluBt auch die Farbe eines Objektes sub- 
jektive Beobachtungen. Eine Farbengleichung macht sich besonders 
unangenehm bei Helligkeitsmessungen bemerkbar, da sowohldie Farben 
empfindliehkeit eines Beobachters mit dem Adaptationszustand weehselt 
wie auch gegenuber anderen Beobachtern erhebliche Unterschiede zeigen 
kann. Zwei spektral verschiedene Liehtquellen, die von einem Beobaehter 

') N. E. Noblukd, Unterxuclnmg der personliclien Gleiehung. Astron. Nachr. 
183, 17. 1909. 

2 ) jr. Wunschmann, tlber die porsonlicho Gleiehung bei Zoitlxwtiinmungon. 
Astron. Nachr. 246, 205. 1932. 

3 ) W. Wundt, Grundziige der physiologischen Psyehologie. 6. Aufl. Leipzig 19L1. 

4 ) E. S. King, Comparison of photographic measures. Circ. Harvard ColLego Obs. 
249. 1923. 
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als gleich hell empfunden werden, konnen bei geanderter Beleuchtungs- 
starke oder von einem zweiten Beobachter als verschieden hell beurteilt 
werden. Zu der dadurch bedingten subjektiven Farbengleichung kommt 
bei Verwendung von Instrumenten immer eine instrumentelle Farben¬ 
gleichung hinzu. Fs ist daher bei Helligkeitsmessungen stets die Angabe 
des Systems, d. h. der spektralen Empfindlichkeitskurve des Empfangers 
(Auge+Instrument), notwendig. Nach Brill 1 ) kann die Farbenempfind- 
lichkeit eines photometrischen Systems dureh die ,,isophote Wellen- 
lange“ charakterisiert werden. Die isophote Wellenlange ist dureh die- 
jenige Wellenlange bestimmt, fur welche die spektrale Helligkeit der 
Energiekurve abgesehen von einer fur alle Temperaturstrahler giiltigen 
Konstanten gleich der beobachteten Helligkeit ist. Gewohnlieh pllegt 
man die Farbengleichung in Bezug auf die Helligkeiten der Polsequenz 
(S. 36) anzugeben. 

Zu Ortsvermessungen am Fernrohr oder in einem MeBapparat bedient 
man sich eines beweglichen, init einer MeBschraube verbundenen Fadens. 
Auch hier treten Auffassungsunterschiede zwischen einzelnen Beobach- 
tern auf, die z. B. die Mitte eines Sternscheibchens, eines Intervalls oder 
einer Spektrallinie verschieden beurteilen. Die sogenannten Bisektions- 
oder Halbierungsfehler sind namontlich von Labitzkk 2 ) untersucht 
worden. Sie mogen zum Teil auf Augenfehler, dercn EinfluB auf die Ab- 
bildung im Auge G. Horn-d’Arturo 3 ) behandelt hat, zuruekzufiihren 
sein. T. L. MacDonald 4 ) sieht auch die unterschiedliche Wicdorgabe von 
Planetenzeichnungen als persOnliche Gleichung der Zeichncr an. 

Sehr viele Messungen werden in der Weise ausgefiihrt, da 1J die letzte 
Dezimale eines raumlichen oder zeitliehen Intervalls voin Beobachter 
interpolatorisch gesehatzt wird. Bearbeitet man cine langere Reihc von 
Dezimalschatzungen, so findet man, daB nicht jedes Zehntel gleich oft 
gesehatzt ist. Die Beobachter zeigen vielmehr fiir gowisse, moist sym- 
metrisch liegende Dezimalen eine Vorliehe und vernachlassigon andere, 
in Wirklichkeit ebenso haufig vorkomrnende Worte. Es ist heutzutage 
wohl immer leicht, dureh eine geeignete Apparatur den Dezimalfeh lor 
auf ein unschadliches MaB herabzusetzen. Die fiir die Psychologic der 


!) A. Brill, Dio isophoton Wnllonlangon dor Intogralholligkoiton dor Kixstorno. 
Voroff. Univ.-8tomwa.rto Borlin-Babolsborg 7, Hoft 5. 1929. 

2 ) P. Labitzkk, IJntersuchungen iibor psychologisch-physiologisoho Bisoktions- 
fohlor. Z. f, Instrkdo. 44, 61 und 155. 1924. 

3 ) O. Horn-d’Arttjko, Le suture dolla lonto cristallina u Poffoto dolla loro 
opacity. Publ. Obs. Bologna 1, Nr. 4, 65. 1923. 

4 ) T. L.MacDokald, Personal Equation and tho Planets. Journ. British Astroru 
Ass. 38, 265. 1928. 
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Beobachtungsfehler wichtige Erscheinung der Dezimalfehler ist oft und 
griindlich untersucht worden, so von S. Albrecht 1 ), J. Mrazek 2 ), 
J. Plassmann 3 ) und zuletzt von H. Backstrom 4 ), dessen Literatur- 
verzeichnis weitere zahlreiche Arbeiten anfiihrt. 

J) S. Albrecht, Personality in the estimation of tenths. Astron. Journ. 33, 
103. 1920. 

2 ) J. Mrazek, Die Dozimalgloichung boi Passagebeobachtungen nach (ler Aug- 
Ohr-Motho<lo. Astron. Naehr. 226, 363. 1926. 

3 ) J. Plassmahn, Beitrag zur Psychologic der Boobachtungsfehlor. Himmols- 
welt 38, 160. 1928; siohe auch Astron. Nac-hr. 203, 407. 1917; Astron. Nachr. 
227, 31. 1926. 

4 ) H. Backstrom, Ober <lic Dozimalgloichung boim Ablosen von Skalon. Z. f. 
Instrkdo. 50, 561, 609 und 665. 1930. 
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Erstes Kapitel. 


Aufgaben und Probleme. 

§ 1. Allgemeines. 

Die Entdeckung der dunklen Absorptionslinien im Sonnenspektrum 
und ihre Deutung durch Kirchhoff hat der Astronomie ein neues grofies 
Arbeitsfeld erschlossen. Vor Fraunhofer kannte man fast nur die 
Astrometric. Diesc befaBt sich vornehmlieh mit der Aufgabe, durch 
exakte Messungen die Orter bzw. die Ortsveranderungen der Gestirne 
festzulegen, inn auf diese Weise Einblick in den Mechanismus des Welt- 
alls zu erlangen. Aber schon deni Versuch, mit Hilfe der exakten Posi- 
tionsbestimmung genaue Entfcrnungon im Weltraum zu messen, stellen 
sich bald unuberwindliche Schwierigkeiten in den Weg, die darin be- 
griindet sind, daB die zu messenden GrtiBon bei der uberwiegenden 
Mehrzahl aller Sterne weit unterhalb der erreichbaren Mel3genauigkeit 
liegen. Abgesehen von diesen Schwierigkeiten vermag man auf diesem 
Wege niemals AufsehluB liber die physikalische Beschaffenheit der Sterne 
zu erlangen. Dies wurde erst mOglieh, naehdem man gelernt hatte, das 
von den Sternen zur Erde gelangende Licht naeh Qualitat und Quantitat 
genau zu untersuchen. Die qualitative Untersuchung mit Hilfe des 
Spektrographen liefert die MOgliehkeit, Scliliisse auf die physikalische 
und chemische Zusammensetzung der Sternatmospharen zu ziehen, so- 
fern die Spektren der verschiedenen Elemente bekannt sind. Diese 
lassen sich aber im Laboratorium herstellen und genau untersuchen. 
Hiermit tritt die Astronomie in eine enge Wechselbeziehung zur Physik, 
aus der beide Wissensgebiete nur den grttBten Nutzen ziehen kOnnen. 
Die Astrophysik wendet die Ergebnisse der physikalischen Forschung 
auf die Gestirne an. Nun tritt uns aber auf den Sternen die Materie in 
Mengen entgegen, wie sie im Laboratorium nicht zur Verfugung stehen 
und unter Bedingungen, die wir kiinstlich nicht angenahert herstellen 

12 * 
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kOnnen. Dieser Vorteil wird allerdings dadurch wieder reichlich aus- 
geglichen, daB die Sterne nur der Beobachtung, nicht aber deni Experi¬ 
ment zuganglich sind. Es gibt keinen direkten Weg, uni die (Jiiltigkeit 
der physikalischen Gesetze auch unter stellaren Bedingungen darzutun. 
Diese Giiltigkeit muB zunachst als Postulat vorangestellt werden. Fiihrt 
diese Annahme aber zur Ijbereinstimmung der Resultate aus den ver- 
schiedenen Zweigen der Astrophysik, so erhalt man damit eine viel 
allgemeinere Bestatigung der physikalischen Gesetze, als sie ini Labo- 
ratorium zu erlangen ist. 

Die Sterne zeigen in der Mehrzahl ein reines Absorptionsspoktrum auf 
kontinuierlichem Grunde. Eine kleine Anzahl hat jedoch auch neben 
den Absorptionslinien einige Linien in Emission. Das kontinuicrliche 
Spektrum hat seinen Ursprung in den tiefsten Atmospharenschichten 
des Sternes, der Photosphare. Da fiir die Wechselwirkung zwisehen 
Strahlung und Materie wegen der relativ groBen Dichte StttBo wesentlich 
mitbestimmend sind, wird die von einem Atom absorbierte Energie zu¬ 
nachst durch StoB an viele benachbarte Partikel verteilt und von dieser 
Gesamtheit nun als kontinuierliche Strahlung reomittiert. Das Absorp- 
tionsspektrum entsteht in den htiheren Schichten der Atmosphare. Hoi 
der hier herrschenden relativ geringen Dichte spielen StOBe bei der 
Energieubertragung praktisch keine Rolle mehr. Die von unton dringonde 
Strahlung wird absorbiert und vom gleichen Atom wieder in der 
gleichen Frequenz nach alien Richtungen emittiert. Das Kesultat ist 
eine Schwachung des kontinuierlichen Spektrums bei einer bestimmten 
Wellenlange, eine Absorptions!inie. Durch Messung der Wellenliingon 
der einzelnen Linien gelingt es, eine groBe Zahl bekannter Elementc in 
den Sternatmospharen nachzuweisen. Umgekchrt dagegen erlaubt das 
Fehlen gewisser Linien aber nicht den ScliluB, daB das betrefTende 
Element nicht vorliandcn ist. Das Aussehen eines Sternspektrums wird 
nicht nur durch die Anwcsenheit odcr Abwcsenheit der Elementc be- 
stimmt, sondern, wie weiter unton gezeigt wird, auch (lurch ganz andere 
Faktorcn. 


§ 2. Klassifizierung 

der Sternspektren und ihre theoretische Deutung. 

Bei der grundsatzlichen Verschiedenheit der Spektren dor verschie- 
denen Sterne erweist sich eine Klassifizierung als notwendig. Jm Laufe 
der astronomischen Spektralanalys6 sind eine Reihe von Spektral- 
klassifikationen aufgestellt worden, welche zunachst nach rein auBerlichen 
Gesichtspunkten Ordnung in die Vielheit der Sternspektren brachten. Von 
den alteren haben die Vogelsche und die Seccbische einige Bedeutung 
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erlangt. Letztere ist noch heute zur kurzen Kennzeichnung bisweilen 
gebrauchlich. Sie teilt die Spektren in 5 Typen, von denen Typ I die 
weiBen Sterne (Sirius) enthalt, in deren Spektrum fast nur die Wasser- 
stofflinien vorkommen, wahrend dem Typ IV die meist sehr schwachen 
dunkelroten Sterne angehOren, in deren Spektren breite dunkle Bander 
auftreten. Dem Typus V sind dagegen Sterne aller Far ben zugewiesen, 
in deren Spektren helle Linien oder Banden auftreten. 

Zur genauen Kennzeichnung eines Spektrums ist heute die sog. Har¬ 
vard-Klassifikation allgemein gebrauchlich. Auf ihr beruht der groBe 
Henry Draper-Katalog 1 ), in welchem die Spektren von 225000 Sternen 
klassifiziert sind. 

Die Harvard-Klassifikation unterscheidet 6 Hauptklassen B, A, F, G, 
K, M, in welche sich 99% aller Sterne einordnen lassen. Die nichtalphabe- 
tische Reihenfolge der Buchstaben erklart sich durch die historische 
Entwicklung. Die erste Einteilung von Pickering 2 ) enthielt 16 Klassen 
von A bis Q, von denen dann spater eine groBe Anzahl ausgemerzt wurde. 
Die Reihenfolge wurde ferner so geandert, daB die iibrigbleibenden 
6 Hauptklassen gleichzeitig eine Temperaturskala bildeten. 

Es ist selbstverstandlich, daB man bei der rohen Einordnung in die 
5 Klassen nicht stehengeblieben ist (vgl. auch die ausfiihrliche Darstellung 
im Beitrag Stobbe, S. 41). Man hat vieltnehr die Hauptklassen noch dezimal 
unterteilt und sprieht z. B. von einern G 7-Stern, welcher also zwischen 
G und K liegt, nahcr bei K. Die verschiedenen M-Typen haben dagegen 
die Bezeichnungen Ma bis Md erhalton. Neuerdings wird aber auch 
fur die M-Sterne die dezinmle Unterteilung angewandt. Die Typen Ma, 
Mb, Me erhalten dann die Bezeichnung MO, M5, M10, wahrend die 
Md-Sternc die Bezeiehnung Ml . . . l()e erhalten. Das angehangte e 
deutet auf die stets vorhandenen Emissionslinien bin. Ferner schlieBen 
sich an die B-Sterne einige wenige Sterne vom Typus O an, die teilweise 
durch Linien und Banden in Emission gekennzeiehnct sind. An der 
Spitze der Klassifikation stehen die planetarischen Nebel, bezeichnet 
mit P, welche ein reines Emissionsspektrum ohne oder mit schwachom 
kontinuierlichen Grund, also ein Gasspektrum zeigen. In ihnen treten 
hauptsachlich die Wasserstofflinien und die Linien von He I und Hell 
auf. Neben dieserx finden sich eine Anzahl charakteristischer Nebel- 
linien, die fruher dem hypothetischen Element Nebulium zugeschrieben 
wurden. t)ber diese wird weiter unten noch einiges gesagt. 

liber den Zusammenhang zwischen Spektraltypus und Temperatur 


] ) A. J. Cannon, K. 0. Pickering, Ann. Harvard Coll. Obs. 91 99. 1918-24. 
2 ) E. C. Pickering, Ann. Harvard Coll. Obn. 26. 1890. 
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gibt Tabelle 1 AufschluB. Die Temperatur der Sternatmospharen laBt sich 
durch Intensitatsmessung im kontinuierlichen Spektrum mit Hilfe der 
Planckschen Strahlungsgleichung ermitteln. Auf diesem Wege ergibt 
sich die sogenannte effektive Temperatur, d. h. die Temperatur desjenigen 

schwarzen Strahlers, der dieselbe Energiekurve 
besitzt wie das Sternspektrum. Diese Werte 
werden um so mehr von der tatsaehlichen Tem¬ 
peratur abweichen, je weniger der Stern einem 
schwarzen Korper gleicht. Die hierdurch be- 
dingten Schwierigkeiten kOnnen hier nicht wei- 
ter ausgefiihrt werden. Wir nehmen die Tem- 
peraturen gemaB Tabelle 1 als bekannt an und 
wollen versuchen, uns ein Bild von dem Aus- 
sehen der Spektren der verschiedenen Klassen 
zu machen. 

Denkt man sich die Sternspcktron nach einer 
Temperaturskala geordnet, so kann man sich an Hand der Sahaschcn 
Theorie (vgl. Beitrag Stobbe, S. 41) leicbt ein Bild iibcr die Veriinderung 
im Aussehen der einzelnen Spektren machen. Es ist dabei zu bedonken, 
daB sehr viele Linien jenseits des sichtbaren Teiles des Spektrums liegen. 
Eiir kosmische Lichtquellen ist das Spektrum durch die Ozon-Absorption 
in der Erdatmosphiire begrenzt, durch welche alle Strahlen jenseits der 
Grenze 3000 A ausgelOscht werden. Im Ultrarot werden groBe Berciehe 
durch die irdischen Sauerstoff- und Wasserdampfbanden absorbiert. 
Daraus folgt ohnc weitores, daB aus dem Pehlen gcwisser Linien nicht 
auf die Abwesenheit des betrctfenden Elcmentes gesehlossen werden 
darf. Das Aussehen cincs Spektrums hangt auBerdem in erster Linie von 
den thermodynamisclien Bedingungen ab, welche in den Sternatmo¬ 
spharen herrschcn. Von den beidenZustandsgrOBenDruck und IVm porat ur 
spielt dabei die letztere die Hauptrolle. 

In den M-Sternen wird man neben den Atomspektren sehon Molckiil- 
spektren zu erwarten haben. Die Spektren dieser Klasso werden also 
durch Banden gekennzeichnet sein. Bis zur Klasse G hin hat man es noch 
mit verhaltnismaBig niedrigen Temperaturen zu tun. Die A tome befindon 
sich im Zustande niedriger Anregung, d. h. es werden in der Hauptsaehe 
die Bogen- und Funkenlinien der Metalle auftreten, da diese die niedrig- 
sten Anregungs- und Ionisationspotentiale besitzen. Neben den Metall- 
linien, welche das Spektrum beherrschen - zu nennen sind hier vor allem 
das ionisierte Calcium (H und K), Eisen, Titan u. a. —, spielen die Linien 
der Elemente mit hohen Anregungs- und Ionisationspotentialen, das sind 
Wasserstoff und Helium, nur eine untergeordnete Rolle. Geht man zu 


Tabelle 1. 

Spektralklasse und 
Temperatur. 


Typ 

T eff. 

B 

21000° 

A 

13000° 

¥ 

8000' 

G 

6000° 

K 

4000° 

M 

3000° 
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den heiBeren Typen F bis B liber, so treten die Metalle wegen der hohen 
Anregung im Zustande mehrfacher Ionisation mehr und mehr zuriick, 
um schlieBlich ganz zu verschwinden. Statt dessen treten die Wasserstoff- 
linien (Balmerserie) immer kraftiger hervor und erreiehen in der Klasse A, 
wo sie das Spektrum vollstandig beherrschen, ihr Intensitatsmaximum. 
Infolge einsetzender Ionisation und damit verbundener Absorptions- 
unfahigkeit des Wasserstoffes nehmen nach B hin die Wasserstofflinien 
an Intensitat rasch ab, und an ihre Stelle treten die Linien des neutralen 
und ionisierten Heliums, welches von alien Elementen der Ionisation am 
starksten widersteht. DieseVer- 
haltnisse sind durch die Abb. 1 
illustriert. ^ 

DieseErscheinungen hat man 
nach der Sahaschen Theorie zu J 
erwarten, und das Auftreten 
und Verschwinden gewisser Li- 0 
nien bzw. die Erreichung ihres 
Intensitatsmaximums bilden 
einbrauchbaresKlassifikations- Abb. 1. Intensitat der Spektrallinion in Ab- 
prinzip. Nach diesen Gesichts- hangigkoit vom Spektraltypus (Tomporatur). 
punkten sind tatHiichlich die 

Sternspektren geordnet worden, ehe man die Sahasche Theorie kannte 
und oh no jede physikalische Nebenabsicht. DaB die Harvard-Klassifikation 
auch eine Temporaturklaasifikation darstellt, wurde mit Sicherheit erst 
spa ter erkannt. Durch die enge Beziehung zwischen Spektralklasse und 
Temperatur ist die Harvard-Klassifikation fur die Astrophysik vongrund- 
1 egender Bedcutung geworden, und der Spektraltyp eines Sternes ist 
ein wichtigcs physikalisches Cliarakteristikum. Die theoretische Deutung 
dieser Ternperaturabhangigkeit bedingt ferner noch die MOglichkeit, 
durch das Studium der Form und der Intensitat der Linien eineThermo- 
dynamik der Sternatmospharen zu treiben. 

' Die Anwendung der Theorie lehrt, daB der Elektronendruck in den fur 
die Absorptionslinien maBgebenden Schichten nur eine geringe Abhangig- 
keit vom Spektraltypus zeigt. Man lcann mit einem mittleren Wert fur 
den Druck eine sogenannte Ionisations-Temperaturskala fur die Sterne 
ableiten, die die beobachteten Intensitatsmaxirna der Absorptionslinien 
gut wiedergibt. Mit der Annahme p ■=■ 130 dyn (d. h. p-1,3 10 at) 

wurden Ionisations-Temperaturen fur die verschiedenen Spektralklassen 
erhalten, die im wesentlichen mit anders gewonnenen ubereinstimmen. 
Naheres hieruber sowie eine kritische Betrachtung fiber die Ionisations- 
theorie an Hand eines groBen Zahlenmaterials findet sich in dem Buche von 
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C. H. Payne: Stellar Atmospheres 1 ). Der Ionisationstheorie haften noch 
gewisse Mangel an, da sie sich nicht in jederBeziehung mit der Erfahrung in 
Einklang befindet. Revisionsbediirftig ist besonders die Annahme, daB sich 
die Sternatmospharen im thermodynamischen Gleichgewicht befinden 2 ). 

§ 3. Spektroskopische Parallaxen. 

Durch das Studium des Verhaltens einzelner Linien oder Liniengruppen 
beziiglich ihrer Intensitat, ihres ersten Auftretens oder ihres Verschwin- 
dens kann man also die Sterne nach ihren spektralen Eigentiimlichkeiten 
klassifizieren, und diese Klassifikation stellt gleichzeitig eine Temperatur- 
skala dar. Pur diese Einordnung kann man sich mit Spektren geringer 
Dispersion begniigen, also auch relativ schwache Sterne noch crfassen. 
Man verwendet fiir solche Arbeiten mit Vorteil das Objektivprisma, das 
fiir derartige Durchmusterungsarbeiten die beste Eignung besitzt. Das 
Studium einzelner Spektrogramme, welche unter Anwendung groBerer 
Dispersion mit dem Spaltspektrographen aufgenominen sind, zeigt, daB 
man aus der Struktur und der Intensitat einzelner Linien noch weitere 
Schliisse ziehen kann, welche durch die Sahasche Theorie nahcgelegt 
werden. 

Da in der Sahaschen Grundgleichung neben der Ternperatur auch der 
Druck als wesentliche ZustandsgrtiBe eine Rolle spielt, kann die Klassi¬ 
fikation der Sterne nach einer reinen Temperaturskala nicht cindcutig 
sein. Auch der Druck wird das Aussehen eines Spektrums bccinflusscn. 

Die Erfahrung zeigt, daB die 
Sterne niedrigster Oberfliichen- 
temperatur sich deutlieh in zwei 
Klassen schciden, in solche mit 
groBer und kleiner Absoluthellig- 
keit. Diese Verhaltnisse sind 
durch das Russell - Diagramm 
(Abb. 2) dargestellt. Die Mehr- 
zahl aller Sterne liegt innerhalb 
der schraffierten Streifen. Auf 
der Abszisse sind die Spektral- 
typen, auf der Ordinate die absoluten Helligkeiten aufgetragcn. Es sei 
dabei bemerkt, daB die Absoluthelligkeit diejenige Hclligkeit ist, welche 
der Stern hatte, wenn er in eine bestimmte Einheitsentfernung geriickt 
wiirde. Die Absoluthelligkeit M ist fur jeden Stern eine charakteristische 



Abb. 2. RuHKoll-Diiigrainm (scliom.). 


] ) C. H. Payne, Harvard Obs. Monographs No. 1, Cambridge Mass. 1925. 
a ) A. Unsold, Z. f. Astrophys. 1, 1. 1930. 
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GrOBe, da sie ein MaB ftir die von dem Stern ausgesandte Strahlung ist. 
Zwischen ihr, der scheinbaren Helligkeit m und der Parallaxe n besteht 
die Beziehung M-m + 5 + 5 log 7 t, (1) 

wenn als Einheitsentfernung jt 0 = 0710 festgesetzt wird. Die vom Stern 
ausgesandte Strahlung ist im wesentlichen eine Funktion seiner Tempe- 
ratur und seiner Oberflache, d. h. die der Absoluthelligkeit entsprechende 
Intensitat L laBt sich darstellen als 

L ~HR 2 , (2) 

wenn H die Intensitat der Flachenhelligkeit, R der Radius des Sternes 
ist. Bei gleicher Temperatur, d. h. bei gleicher Flachenhelligkeit sind 

H077 U21S mo 


I a Urw. Min. 

\ in, M - -2,2 


y 1‘orsei 
FH,M I 1,0 


£ Urn. MnJ. 
FH.M- -I :»,2 



Abb. 3. Abhan^itfkoit dor Linionintonsitat von dor absolution Holligkoit. 

Aus: Publ. Dorn. Astrophys. Obs. Victoria Vol. .111. Nr. 1. 

also die Absoluthelligkeiten ein MaB fur die relativcn Dimensionen der 
Sterne. Man unterscheidet sogenannte Riesen (groBe Absoluthelligkeit) 
und Zwerge (kleine Absoluthelligkeit). Erstere sind ausgedehnte Gas- 
kugeln geringer niittleror Dichtc, letztere dagegen Gaskugeln, deren 
rnittlere Dichtc die des Wassers iibersohreitct. 

Bei der Betraehtung der Spektrcn zeigt sich, daB in den Riesen wegen 
des niedrigeren Gasdruckes in den auBeren Schichten die Funkonlinien 
kraftiger entwiekelt sind als in einem Zwerge des glcichen Spektraltypus. 
Abb. 3 zeigt, wie in drei Spektren vom Typ F 8 die Intensitat der Funken- 
linien mit der absoluten Helligkeit zunimmt. Eine Untersuchung des 
Spektrums liefert also sofort eine qualitative Unterscheidung zwischen 
beiden Gattungen. 
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Eine quantitative Aussage, d. h. ein SchluB auf die zahlenmaBige 
GroBe der absoluten Helligkeit ist naturlich ohne weiteres nicht mflglich. 
Auf die Absoluthelligkeit kann nur geschlossen werden, wenn die Paral- 
laxe 7t bekannt ist. Wenn es sich aber auf irgendeine Weise ermftglichen 
laBt, auf das Verhalten gewisser Linien quantitative Schliisse liber M zu 
griinden, so hat man damit uingekehrt eine wertvolle Methode zur Be- 
stimmung der Parallaxe eines Sternes. Unter gewissen Voraussetzungen 
ist dieser Weg gangbar. Fur alle Sterne mit bekannter Parallaxe laBt sich 
die absolute Helligkeit berechnen. Betrachtet man fur solche Sterne die 
Linienintensitaten, so miissen diese innerhalb einer Spektralklasse aus 
den oben dargelegten Griinden nur eine Funktion der absoluten Hellig¬ 
keit sein, vorausgesetzt, daB die Massen der betrachteten Sterne einander 
gleich sind. Denn die Schwerkraft in den fraglichen Atmospharenschichten 
ist proportional ^/R 2 , wenn /e die Masse des Sternes ist. Die Gravitation 
wird also bei geringer Verschiedenheit der Massen ebenso wie die Absolut¬ 
helligkeit [Gl. (2)] im wesentlichen durch den Faktor R 2 bestimmt. 1st 
der Zusarnmenhang zwischen absoluter GroBe und Linienintensitat eininal 
experimentell mit Sternen bekannter Parallaxen ermittelt, so konnen die 
erhaltenen Eiclikurven dazu benutzt werden, aus den Intensitatsverhalt- 
nissen gewisser Linien ini Spektrum auf die absolute Helligkeit zu schlie- 
Ben. Die Voraussetzung iiber die Massen trifft nach dern vorliegonden 
Material von Fixsternmassen sehr nahe zu. Im allgemeinen ist fiir Sterne 
derselben Spektralklasse die Verschiedenheit der Massen nicht sehr groB. 
Jedenfalls streuen die Radien innerhalb weiterer Grenzen als die Massen. 

Diese Methode der Parallaxenbestimmung ist von KohlschI'jttkh und 
Adams auf dem Mount Wilson 1 ) ausgearbeitet worden, und mit ihr sind 
hisher sogenannte spektroskopisehe Parallaxen fiir einige tausend Sterne 
ermittelt worden. Bei aller Bedeutung, welche dieser Methode fiir die 
Bestinimung von Fixsternparallaxen zukonmit, darf nicht vcrgeswen 
werden, daB sie nur den Charakter einer rein empirischen Interpolation 
tragt, denn zwischen der absoluten Helligkeit und der Linienintensitat 
besteht kein direkter physikalischer Zusarnmenhang. Nichtsdestoweniger 
sind die spektroskopischen Parallaxen berufen, in der Astronomic eine 
groBe Rolle zu spielen, derm aus Gl. (1) folgt: 

<br-dM* 2 , (3) 

d. h. ein Fehler dM der absoluten Helligkeit verursacht einen urn so 
kleineren Fehler dn der Parallaxe, je kleiner diese selhst ist. Man kann 
also spektroskopisch beliebig kleine Parallaxen bestimmen, wenn nur 

1 ) W. S. Adams, A. Kohlschutter, Astrophys. Journ. 40 , 385. 1914. 
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Tabelle 3. Spekt roskopische und trigonometrische Parallax©n. 


Stern 

Parallaxe 

trigon. spektr. 

Stern 

Para 

trigon. 

llaxe 

spektr. 

ft Cassiop. 

07071 

0'.'070 

y l Leon is 

07004 

07043 

a Cassiop. 

0,016 

0,025 

a Urs. maj. 

0,037 

0,061 

ft Androrn. 

0,045 

0,038 

a Bootis 

0,080 

0,129 

a Urs. min. 

0,012 

0,012 

e Bootis 

0,016 

0,030 

^Androrn. 

0,007 

0,032 

ft Urs. min. 

0,011 

0,040 

a Arictis 

0,033 

0,056 

a Serpentis 

0,046 

0,045 

a Ceti 

0,011 

0,025 

i] Draconis 

0,042 

0,048 

a Persoi 

0,012 

0,027 

a Scorpii 

0,026 

0,014 

a Tauri 

0,057 

0,086 

ft Herculis 

0,030 

0,029 

l Auriga© 

0,018 

0,023 

ft Ophiuchi 

0,024 

0,046 

a Aurigao 

0,075 

0,098 

y Draconis 

0,017 

0,041 

a Leporis 

0,014 

0,017 

y Aquilae 

0,018 

0,027 

a (-an. min. 

0,312 

0,331 

t- Cygni 

0,041 

0,051 

ft ('©minor. 

0,101 

0,150 

t Pogasi 

0,002 

0,022 

a .Hydra** 

0,006 

0,035 

ft Pogani 

0,016 

0,017 


die Sterne hell genug sind, uni ausexponierte Spektrogramme von ihnen 
zu erhalten. Dies ist ein groCer Vorteil gegeniiber der Method© der direk- 
ten Parallaxen-Messung, da fur diese der Wert OVoi das AuBerste darstellt, 
was sich in it den vollkommcnsten Hilfsmitteln heuto erreichen lafit. Die 
(Jenauigkeit der s|)ektroskopisohen Parallaxen darf auf 20% bis 25% 
veransehlagt werden. Zur Veranschauliehung der Obereinstimmung sind 
in Tabelle 3 fur cine Anzahl Sterne sowohl die spektroskopischen als aueh 
die trigononietrisehen Parallaxen gegcben. 

Die Ubereinsti mmung ist bei Beriicksichtigung der obon gemachten 
Vorbehalte ini allgctneincn sehr gut. 


§ 4. Identifizierung von Spektrallinien 
und die relative Haufigkeit der Elemente 1 ). 

Dine Frage, welehe fur die Astronomic nur ein inittelbares Interesse 
hat, welehe abcr fur die Physik und die Ghemie eine besondere Bedeutung 
besitzt, ist die naeh dcm Vorkommon und der Haufigkeit der ehemischen 
Elemente in den Eixstcrnatmospharen. Wenn aueh die Spektralanalyse 
nach den Darlegungen in den vorigen Absehnitten nur mit gewissen 
Vorbehalten zum Nachweis der Elemente herangezogen werden kann, 
so kann man heute mit Sicherheit aussagen, dali alle irdischen Elemente 

H. v. Klubkk, Das Vorkommen dor ehemischen Element© im Kosmos. Leip¬ 
zig 1931. 
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auch im Kosmos vorhanden sind. Da, wo bestimmte Elemente nicht 
auffindbar sind, lassen sich moistens stichhaltige Griinde fur das Fehlen 
der Linien angeben. Das Identifizieren von Spektrallinien ist selbst bei 
Anwendung groBer Dispersion wegen des auBerordentlichen Linien- 
reichtums vieler Sternspektren eine miihsame Arbeit. Sie wird dadurch 
etwas erleichtert, daB fur eine Anzahl einfacher Atome die Serien- 
beziehungen bekannt sind. Andererseits liefert das Studium der Stern¬ 
spektren wertvolles Material fiir die Atomphysik, weil die in den Stern¬ 
spektren herrschenden Anregungsbedingungen im Laboratorium nicht 
hergestellt werden k6nnen. Es sei hier an das falsche Wasserstoffspcktrum 
erinnert, das von Pickering in dem Stern £ Puppis aufgefunden und spa- 
ter als das des Hell erkannt wurde. Ein weiteres Beispiel hierfur ist das 
schon oben erwahnte hypothetische Element Nebulium (Nu). In den 
kosmischen Gasnebeln treten neben der Balmerserie und den Linien von 
He I und Hell eine Anzahl von Linien auf, deren Ursprung lange Zeit un- 
bekannt war, und welche man einem Element Nu zuschrieb. Ein Versuch 
von Nicholson 1 ), ein Modell des Nu-Atoms zu konstruicren, ist (lurch 
die Bohrsche Theorie iiberholt. Erst in jiingsterZeit ist es Bowkn 2 ) ge- 
lungen, diese ratselhaften Linien dem hochionisierten Sauerstoff und 
Stickstoff zuzuordnen. Es handelt sich dabei teilweise urn verbotene 
Ubergange zwischen inetastabilen Atomzustanden, welche in den kos¬ 
mischen Nebeln wegen der auBerordentlich geringen Dichte der Materie 
mOglich sind. 

Weniger giinstig liegen die Verhaltnisse bei der Sonnenkorona, jenem 
lichtschwachen Gebilde, das nur sichtbar wird, wenn bei einer totalen 
Finsternis der Mond die Sonnenscheibe verdeckt. Die Korona lagert sich 
als schwach schimniernde Hiille tun die Sonne. Hire Ausdelmung weeh- 
selt je nach der Fleckentatigkeit der Sonne. Das Koronaspektrum ent- 
steht durch Uberlagerung eines Absorptions- und eines Emissions- 
spektrums. Ersteres, welches wegen seiner Lichtschwache nur schwer 
zu sehen ist, riihrt von dem reflektierten Sonnenlicht her. Im Emissions- 
spektrum treten eine groBo Zahl heller Linien mit wechsclnder Intensitiit 
auf, von denen cine Linie im Grim die auffallendste ist. I hr Ursprung ist 
trotz alter Bemiihungen bis heute noch unbekannt. Man schrieb sie friiher 
einem hypothetischen Element Coroniurn zu. 

Nachdem fost alle irdischen Elemente in den Sternatmosphiiren iden- 
tifiziert worden sind, drangt sich von selbst die Frage nach ihrer relativen 
Haufigkeit auf. Eine Abschatzung der relativen Haufigkeit versucht 

J ) J. W. Nicholson, Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 72, 49. 1911; 74, 118 u. 
486. 1913. 

2 ) J. S. I3owen, Publ. Astron. Soc. Pac. 39, 295. 1927. 
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C. H. Payne in ihrem Buch ,,Stellar Atmospheres" 1 ). Das erste Auftreten 
von Spektrallinien wird wesentlich durch die Anzahl der entsprechenden 
Atome bestimmt. Man kann daher versuchen, dieses Kriterium zur Ab- 
schatzung der relativen Haufigkeit der Elemente heranzuziehen. Wenn eine 
Spektrallinie gerade im kontinuierlichen Grund sichtbar wird, so sind 
offenbar alle fraglichen Atome an der Absorption beteiligt, solange die Linie 
noch ungesattigt ist. Im ungesattigten Zustande ist aber die Intensitat 
einer Linie der Anzahl der absorbierenden Atome proportional. Die 
Anzahl n r der Atome, welche in einem bestimmten Zustande r absorp- 
tionsfahig sind, laBt sich aus dem Druck und der Temperatur der Stern- 
atmosphare sowie aus dem Anregungs- und Ionisationspotential und der 
Zahl der Valenzelektronen nach den Entwicklungen von Fowler und 
Milne berechnen. Werden also die Spektralklasseri des ersten Auftretens 
der Linien beobachtet, und fur diese die GrOBen n r berechnet, so geben 
die reziproken l/n p unter gewissen Voraussetzungen direkt die relative 
Haufigkeit der Elemente im Mittel fur alle Spektralklassen. Angenommen 
wird dabei, daU alle Sterne die gleiehe Zusammensetzung haben, daB die 
atomaren Absorptionskoeffizienten fur alle Elemente von der gleichen 
GrOBenordnung und daB die Spektrallinien in dem beobaehteten Zustande 
tatsaehlich ungesattigt sind. Da diese Annahmen zweifellos nicht streng 
erfii 111 sind, so sind die bisherigen Ergebnisse nur als erster, aber immerhin 
interessanter Versueh zu werten. Die weiterc Entwieklung der Astro- 
physik wird auoh eine Verfeinerung dieses rohen Verfahrens bringen. 
Ansiitze zur Bestimmung der absoluten Haufigkeit der Elemente aus dem 
Intensitatsverlauf innerhalb einzelner Spektrallinien sind von Unsold 2 ) 
und von Moore und Russell 3 ) gemaeht worden. 

§ 5. Die Messung von Radialgeschwindigkeiten. 

Wie fiir die Astrophysik ist die Spektroskopie aueh fiir die Astrometric 
von der grOBten Bedeutung geworden. Nach dem Dopplerschen Prinzip 
tritt eine seheinbare Veriinderung der Wcllenlange ein, wenn Beobaehter 
und .Licht<|iielle eine relative Bewegung gcgeneinander ausfuhren, welehe 
eine Komponente in Riehtung der Verbindungslinie hat. Der Betrag der 
Linienversehiebung ist gegcben durch: 

dl-ll, (•*) 

wenn d/l die Hcheinbare Andcrung der Wellenlango Z, c dio Licht- 

>) ('. H. J’AYNH, I. c„ S. 184, KuOnote I. 

2 ) A. Unholo, Z. f. Phywik 44, 793. 1927; 46, 706. 1928. 

3 ) Charlotte* K. Moore im<l H. N. Russell, Astrophys. Journ. 63, 1. 1920. 
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geschwindigkeit, v die Relativgeschwindigkeit von Beobachter und 
Lichtquelle ist. Eine Messung von dX liefert also ohne weiteres einen 
Wert far v, m.a.W., man ist in der Lage, die radiale Komponente der 
Bewegang eines Sternes zu messen. Diese Radialgeschwindigkeit, welche 
sich im Gegensatz zu der dazu senkrechten Komponente, der Eigen- 
bewegung, in km/sec ergibt, ist ein wichtiges Datum. Ihrer Bestimmung 
stehen allerdings zunachst gewisse Schwierigkeiten entgegen. Die Ver- 
schiebung dX betragt bei den anwendbaren Dispersionen giinstigstenfalls 
einige Hundertstel mm linear auf der photographischen Platte. Die 
Messung solch kleiner GrftBen mit der erforderlichen Genauigkeit ist eine 
miihsame Arbeit. AuBerdem gehort zur Bestimmung von dX die Kenntnis 
der unverschobenen Normalwerte der Wellenlangen im Sternspektrum. 
Man kann dabei nicht etwa so vorgehen, daB man bestimmte Linien im 
Sternspektrum identifiziert und die gemessenen Wellenlangen mit den 
im Laboratorium bestimmten Werten vergleieht; und zwar aus dem 
friiher erwahnten Grunde nicht, weil Stern- und Laboratoriumspektrum 
unter ganz verschiedenen Bedingungen erzeugt worden sind. Hinzu 
kommt, daB eine Linie im Sternspektrum sich in den seltensten Fallen 
von nahen Nachbarlinien trennen laBt. Eine Sternlinie entsteht moistens 
(lurch ZusammenflieBen mehrerer benachbarter Linien, und die Lage des 
photographischen Schwerpunktes eines solchen Gebildes ist (lurch die 
intensitaten der einzelnen Komponenten bestimmt. Es bleibt als einziger 
Ausweg der AnschluB des Sternspektrums an das Sonnonspcktrum, da 
dieses die Linien in ihrer Normallage zeigt. Gewisse Vorbehalte und 
VorsichtsmaBregeln sind allerdings auch hier noch notig. Zur Ausmessung 
des Sonnenspektrums benutzt man zweeks sicherer Trennung onger Linien 
groBe Dispersion. Mit dem bekannten AuflosungsvermOgen des Stern- 
spektrographen muB man die Wellenlangen aller Linien, die im Stern¬ 
spektrum notwendig zusammenflieBen, zu einem Mittelwert vereinigen. 
Jede Komponente erhalt dabei ein Gewicht nacli MaBgabe ihrer Intensi- 
tat im Sonnenspektrum. Dieses Verfahren liefert fiir die Normalwellen- 
langen Werte, welche natiirlich nur als 1. Niiherung zu hetrachten sind. 
Die Intensitaten der Sternlinien werden im allgemeinen nur dann mit 
den Intensitaten der Sonnenlinien tibereinstimmen, wenn beide demselben 
Spektraltypus angehoren, und nur in diesem Falle gibt das angewandte 
Verfahren einigermaBen brauchbare Wellenlangen fiir das Sternspektrum, 
allerdings auch dann nicht mit Sicherheit. Der Bearbeiter muB aus dem 
Beobachtungsmaterial selbst Verbesserungen fiir die angenommenen 
Werte ableiten. Man erkennt meistens sofort, ob die angenommenen 
Werte verbesserungsbediirftig sind oder nicht, wenn man von einem 
Stern mehrere Spektrogramme aufgenommen und auf jeder Platte meh- 
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rere Linien ausgemessen hat. Die Abweichungen der einzelnen Linien 
vom Plattenmittel zeigen dann fur ein und dieselbe Linie auf jeder Platte 
das gleiche Verhalten. Um etwaige Reste von zufalligen Wellenlangen- 
fehlern mOglichst zu eliminieren, wird man auf verschiedenen Platten stets 
verschiedene Linien benutzen, so daB sich im Mittel aus einer grOBeren 
Plattenzahl die Radialgeschwindigkeit richtig ergibt. Die erwahnten Feh- 
ler wirken sich dann nur im mittleren Fehler des Restates dadurch aus, 
daB sie diesen etwas vergrftBern. Fiir eine richtige Beurteilung ist daher 
eine genaue Kenntnis der Wellenlangen wiinschenswert. Aus jeder spektro- 
skopischen Beobachtungsreihe sind daher auch Wellenlangen fur die ver¬ 
schiedenen Sterne abgeleitet worden, welche weiteren Messungen zugrunde 
gelegt werden kttnnen. Gerade weil die Astronomic solch hohe Anspriiche 
an die Genauigkeit der Wellenlangen stellte, hat hier zuerst die Unter- 
suchung liber systematische Fehler eingesetzt; die Astronomic hat gro- 
Ben Anteil an der Revision der Rowlandschen Sonnennormalen 1 ). 

Die Radialgesehwindigkeiten sind von Bedeutung fiir die Erforschung 
der Bewegungsverhaltnisse im Universum. Aus den beiden Komponenten 
Radialgeschwindigkeit und Eigenbewegung laBt sich die tatsachliche 
raumliche Bewegung der Sterne ableiten, wenn auBerdem ihre Ent- 
fernung bekannt ist. Die Kenntnis der letzteren ist erforderlich, weil 
sich die Eigenbewegung bei unbekannter Entfernung nur in Bogen- 
sekunden bestiinmen liiBt. Zur Ableitung der Eigenbewegung bedarf es 
auBerdem langer Zeitraumc, weil sie nur aus Positionsbeobachtungen 
bestimmbar sind. Radialgeschwindigkeiten lassen sich dagogen in kiirzerer 
Zeit und massenwcise ableiten. 

§ 6. Spektroskopische Doppelsterne und veranderliche Sterne. 

Von besonderem Interesse ist die Radialgeschwindigkeit dann, wenn sie 
sich als v(u*anderli(*h erweist. Eine grofie Zahl von Sternen zeigt in ihror 
Radialgeschwindigkeit Perioden von einigen Zehntel Tagcn bis zu vielen 
Jahnm. Es handelt sich bei solehen HimmelskOrpern um Doppelsterne, 
wehthe moistens visuell nicht trennbar sind. Aus den Beobachtungen laBt 
sich die Balm ableiten, welche die sichtbare Komponente um den System- 
schwcrpunkt beschreibt (vgl. hierzu den Beitrag Stobbe, S. 25). Die 
spektroskopische Beobachtung liefort imrncr nur die Projektion der Ge- 
schwindigkeit in die Gesichtslinie. Spektroskopische Doppelsterne, deren 
Bahnebene senkrecht zumRadiusvektor steht, sind als solche nicht zu er- 
kennen. Die Beobachtung ergibt also auch nur die Projektion der wahren 
Bahn in die Gesichtslinie, also nur die reduzierte grofie Achse der Bahn- 

J ) J. Hartmann, Physik. Z. 10, 121. 1901. 
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ellipse a • sin i, wenn i die Neigung der Bahnebene gegen die Normnlebene 
zum Visionsradius ist. AuBerdem ergibt die spektroskopische Methode als 
weitere Bahnelemente noch die Periode P, die Zeit des Durehganges (lurch 
das Periastron T, die Exzentrizitat e und die Lange des aufsteigenden 
Knotens w (Schnitt der wahren Bahn mit der Projektionsebone). Die 
Neigung i dagegen bleibt unbestimmt. Bestimmbar hingegen ist der 
Wert der sog. Massenfunktion 

(m 2 *sini) 3 
(mx + m 2 ) 2 ‘ 

Sind beide Komponenten ungefahr gleich hell, so Bind ini Spektrum die 
Linien beider Sterne sichtbar, und die Duplizitat vomit sich in diesem 
Falle durch eine periodische Linienverdopplung. Bei solution Objekten 
lassen sich mit i =90° wenigstens kleinstmOgliche Werte fur die Massen 
ableiten. Statistische Werte fur die Massen erhalt man, wenn man fiir 
eine groBe Zahl von Doppelsternen fiir sin i den Mittelwert 0,59 an- 
nimmt. 

In vier Fallen ist es gelungen, spektroskopisehe Doppelsterne auch 
visuell zu trennen. Die visuelle Beobachtung liefert die groBe Halbaehse a 
in Bogensekunden und die Bahnneigung i. Mit dieser ergibt die spektro¬ 
skopische Beobachtung die (JrOfie a in km, und aus a'" und a km liiBt sich 
die Parallaxe bestimmen. 

Einige spektroskopische Doppelsterne der Spektralklassen 0 -B5 zei- 
gen als Eigentiimliehkeit die ,,ruhenden““ Calciumlinien. Diese nelimen 
an den periodischen Versehiebungen der Stcrnlinien uberhaupt nichfc 
oder nur kaum merklieh toil. Hartmann hat diese Hrscheinung zuerst 
beobachtet und versueht, sie durch die Annahme zu erklaren, daB das 
Sternlicht intcrstcllare dunkle (Jalciumwolken passiert, wahrend andere 
Beobachter die These vertreten, daB der Stern von einer dalciumwolke 
umgeben sei, welche weit liber die Balm hinausragt, und welehe nur an der 
Translation des Systems tcilnimmt. Auf (jrund ausgedehnter Messimgen 
am Victoria Observatory in (Canada kommt Plankktt zu der Ansicht, 
daB sich der Stern durch eine von ihm unabhangige dunkle (Jalcium- 
wolke bewegt und in seiner IJmgebung eine zur Absorption der II - und K- 
Linien geniigcnde Menge der Materie ionisiert. Niiheres hieriiber lindet 
sich in dem Artikel von H. Kiknlk in der Seeligcr-Festschrift 1 ). Edding¬ 
ton 2 ) hat das Problem der interstellaren Materie allgemein behandelt 
und gezeigt, daB untcr plausiblen Annahmen iiber die Haufigkeit des (Jal- 
ciums im interstellaren Raum die ruhenden Calciumlinien als durch 

1 ) Probleme dor Astronomic. Festschrift fiir H. v. Skkliukii. Merlin (Julius 
Springer) 1924. 

2 ) A. S. Eddinuton, Der innerc Aufbau der Sterne. Berlin (Julius Springer) 11)28. 
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allgemeine Linienabsorption im interstellaren Raum entstanden gedeutet 
werden kftnnen. 

Eine weitere Aufgabe erwachst dem Spektrographen ferner bei der 
Beobachtung von Bedeckungsveranderlichen. Da bei diesen der Licht- 
wechsel durch gegenseitige Verfinsterung der beiden Komponenten ver- 
ursacht wird, so ist jeder Bedeckungsveranderliche ein spektroskopischer 
Duplex. Die photometrische Beobachtung solcher Objekte liefert die 
Radien der beiden KOrper in Einheiten ihres gegenseitigen Abstandes 
und die Neigung der Bahnebene gegen die Gesichtslinie. Die spektro- 
skopische Verfolgung ergibt die Dimensionen der Bahn des helleren 
Sternes in km. Ferner bietet sich hier die MOglichkeit, eine Rotation der 
helleren Komponente nachzuweisen. Zu diesem Zweck werden Spektro- 
gramme kurz vor oder nach dem Minimum aufgenommen, also dann, 
wenn der hellere Stern schon bis auf eine schmale Randpartie verdeckt 
ist. Die aus solchen Aufnahmen abgeleiteten Radialgeschwindigkeiten 
zeigen Abweichungen von der spektroskopischen Bahn, welche nur durch 
eine Rotation verursacht sein kOnnen. Der Beobachtung spektroskopischer 
Doppelsterne sind natiirlich gewisse Grenzen gesetzt. Es ist heute kaum 
mOglich, von Sternen schwacher als 10 ni mit dem Spaltspektrographen 
brauchbare Spektrogramme zu erzielen. Anderseits spielt die Scharfe 
der Linien cine ausschlaggebende Rolle. Spektren vom Typus B und A, 
welche nur wenige, dazu breite und verwaschene Linien enthalten, lassen 
sich nur mit geringer Genauigkeit ausmessen. Die Unsicherheit solcher 
Mcssungcn betriigt 10 km/sec. Wesentlich giinstiger liegen die Verhalt- 
nisse bei den Typen F bis M, da diese zahlreiche und feine Metallinien 
enthalten. Die Genauigkeit solcher Messungen kann sehr hoch getrieben 
werden, besonders dann, wenn es sich wie bei spektroskopischen Doppel- 
sterncn utn rein differcntielle Messungen handelt, bei denen die Wellen- 
langen der benutzten Linien nur eine untergeordnete Rolle spielen. 
Durch sorgfaltige Ausmessung guter Spektrogramme lassen sich noch 
Schwankungen der Radialgcschwindigkeit von 0,1 bis 0,2 km/sec nach- 
weisen 1 ). 

Eine eigenartige Gruppe von Veranderlichen, deren Natur der Spektro- 
grapli zuniiohst eher verschleiert als entratselt hat, sind die d Cephei- 
Veranderlichen. Diese zeigen ahnlich wie die Bedeckungsveranderlichen 
einen ganz regelmaBigen Lichtwechsel. Das Lichtmaximum fallt aber 
keineswegs mit dem Maximum der Radialgeschwindigkeit zusammen, 
sondern ist gegen dieses um % Periode verschoben. Diese Sterne kOnnen 
also nicht als Bedeckungsveranderliche aufgefaBt werden, wenngleich 

J ) W. Schaub, Vor6ff. Univ.-Stornw. Bonn Nr. 25. 1930; W. Sohaub, Z. f. Astro- 
pliyw. 4, 35. 1932. 

Handb. d. Kxporimontalphysik, Bd. XXVI. 13 
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es iiblich geworden ist, aus der spektroskopischen Beobachtung Bahn- 
elemente abzuleiten. Alle Veranderlichen dieser Art sind absolut sehr 
hell, und ihre mittlere absolute GrOBe ist eine Funktion der Lichtwechsel- 
periode, in dem Sinne, daB die absolut helleren Sterne die langere Periode 
besitzen. Man kann aus der Periode auf die absolute Helligkeit, damit 
auf die Parallaxe schlieBen. Da diese Objekte femer den Spektraltypen 
F bis K angehOren, miissen sie an Durchmesser die Sonne um das 
lOOfache iibertreffen. Zur Erklarung des Lichtwechsels und der damit 
zusammenhangenden Erscheinungen nimmt Eddington an, daB es sich 
bei den d Cephei-Sternen um pulsierende Gaskugeln handelt. Physika- 
lisch sind solche Pulsationen natiirlich denkbar, wenngleich sich liber 
ihre erste Ursache noch nicht viel aussagen laBt. Die Theorie vermochte 
bei ihrem Erscheinen 1918 alle Eigenschaften der S Cephci- Verander¬ 
lichen zu erklaren. In ihrer urspriinglichen Form steht sie jedoch heute 
mit gewissen Erfahrungstatsachen in Widerspruch. Eine elastischere 
Theorie hat Jeans aufgestellt. Nach dieser handelt es sich um Doppel- 
sterne in statu nascendi. Die Gaskugel durchlauft mit stcigendcr Ro- 
tationsgeschwindigkeit eine Reihe von Gleichgewiohtsfigurcn. NchlieBlich 
wird ein Teil der Masse losgetrennt, wodurch cine groBe Zahl unregel- 
maBiger Schwingungen ausgelOst wird, welohc infolge innerer Reibung 
schnell abklingen. Es bleibt eine Hauptschwingung ubrig, die gloich der 
letzten Rotationszeit ist 1 ). 

Die <5 Oephei-Sterne stellen cbenso wie manche andere Klassen von 
Veranderlichen, genannt scien die unregelmaBigen Mira-Sterne und die 
neuen Sterne, den Beobachter vor eine Anzahl physikalischer Pmbleme, 
da mit dem Lichtwechsel mcistens eine Anderung des Spektraltypus, 
also auch der Temperatur, parallel geht. Es handelt sich dabei keines- 
wegs um geringfiigige Andcrungen. Manche d Gephei-Sterne pendcln 
zwischen den Spcktraltyj)en B und F regelmaBig hin und her. Die stark- 
sten Andcrungen tretcn in den Spektren der Novae auf. In oder kurz 
nach dem Helligkeitsmaximum erscheinen intensive Emissionen, bc- 
sonders die des Wasserstaffs, des Heliums und des Galciums, ohne daB 
die Absorptionslinicn dieser Hlernentc vcrschwinden. Letztere sind jedoch 
mcistens so stark nach Violett verschoben, daB sic auBerhalb der breiten 
Emissionen liegen. 

§ 7. Die Rotation der Fixsterne. 

lm vorigen Abschnitt ist bei der Behandlung der Bedeckungsvcriinder- 
lichen gezeigt worden, daB Spektrogramme, die kurz vor oder nach der 

A. S. Eddinciton, Dor innoro Aufbau dor Storno. Berlin (Julius Springer) 1928 . 
S. 21 Off. 
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vollstandigen Bedeckung der helleren Komponente aufgenommen werden, 
Anomalien der Radialgeschwindigkeit zeigen, die nur als eine Rotation 
des Sternes gedeutet werden kOnnen. Die Tatsache, daB dieser EfFekt 
sich iiberhaupt zeigt, deutet darauf hin, daB es sich urn sehr hohe Rota- 
tionsgeschwindigkeiten handelt. Nimmt man an, daB ein Doppelstern 
dadurch entsteht, daB ein einzelner KOrper sich infolge groBer Rotations- 
geschwindigkeit in zwei Ktfrper auflOst, eo ist gerade bei Doppelsternen 
eine solche zu erwarten. Eine andere Beobachtung bestatigt diese Ver- 
mutung und gestattet unter Umstanden eine Abschatzung der Ge- 
sohwindigkeit auch bei einzelnen Sternen. Eingangs ist dargelegt worden, 
wie die Sternspektren nach dem Auftreten und der Intensitat gewisser 
Spektral linien klassifiziert werden. Innerhalb einer Spektralklasse - dies 
gilt besonders fiir die Klassen 0 bis F - zeigen aber viele Linien hinsicht- 
lich Breite und Intensitat ganz verschiedenes Verhalten. Diesem Umstand 
wird bei der Klassifizierung (lurch ein an die Spektral bezeichnung ange- 
hangtes n (nebulous) oder s (sharp) Rechnung getragen. Die Bezeich- 
nung liefert aber keine genaue Vorstellung von dem Verhalten der Linien. 
Dazu imi8tcn genaue Messungen der Breiten und Zentralabsorptionen 
angestellt werden. Die wenigen bisher vorliegenden Messungen von 
Linienkonturen zeigen nun, daB im allgemeinen zur geringeren Breite 
die git) Be re Zentrulabsorpticm gchOrt. Fur einige Sterne der Spektral¬ 
klasse FO ergab sich beilaufig fiir das Charakteristikum n eine Zentral- 
absorption von 20%, fur das (-harakteristikimi s eine solche von 40%. 
Weiter ianden G. Shajn und O. Struve 1 ), daB bei spektroskopischen 
Doppelsternen eine Korrelation zwisohen Linien breite und Periode in 
dem Sinne bestebt, daB mit Abnehmen der Periode und Zunehmen der 
Amplitude die relative Zahl der Doppelsterne mit verwaschenen Linien 
stark zu nimmt. Diese beiden Tatsachon logon die Vermutung nahe, daB 
die Verbreiterung der Linien in der Hauptsache (lurch eine sehnelle 
Achsonrotation der Sterne veruroacht wird. Da die Fixsterne punkt- 
hirmig orscheinon, erhalt der Spektrographenspalt iiber die gauze Ober- 
llaclie dess Stornos integriertes Lioht, also u. a. sowohl Licht von dem 
Kando des Stornos, <Icm* sich auf den Beohachtcr zu, als auch von dem, 
der sich von ihm fortbewegt. Das Resultat ist eine in entgegengesetztem 
Sinne wirkonde Dopplerversehiebung, also eine Verbreiterung der Linien. 
Da hierbei die Totalabsorption der Linien unvenindert bleibt, ist (lurch 
zunehmende Verbreiterung eine Abnahme der Zentralabsorption be- 
dingt. 1st v die aquatoriale Rotationsgeschwindigkeit, v*sin i ihre Pro- 
jektion auf die Gesichtslinie, so ist die Verbreiterung AX der Linien in¬ 
folge der Dopplerversehiebung: 

*) G. Shajn und O. Struve, Monthly Not. Roy. A,strop. Soc. 89, 222. 1929. 

13* 
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AX-l 


v -sini 
c 


(5) 


Sie ist also abhangig von der Wellenlange A, und man kann aus dieser 
Formel vsin i berechnen. DaB tatsachlich eine Abhangigkeit der Linien- 
breite in der von der Formel geforderten Form vorhanden ist, zeigt 
Abb. 4. Diese gibt in den Punkten die beobachtete Linienbreite fur 
a Virginis, auf einer Registrierkurve in mm gemessen in der Kurve den 
theoretischen Verlauf. In gleicher Weise hangt die Zentralabsorption 

von der Wellenlange ab. Es 
gibt noch andere Ursachen, 
die ein ahnliches Verhalten 
der Linien zur Folge haben 
konnen. Diese kommen jedoch 
kaum zurErklarung des beob- 
achteten Effoktes in Frage 1 ). 
Linienbreite und Linientiefe 
sind also ein brauchbares, 
wenn auch nicht gerade sehr 
empfindliches Kriterium fiir 
die Rotation. 

Verbreiterte Linien mit dem Rotationskriterium haben nicht nur die 
Doppelsterne, sondern auch eine groBe Zahl der einfachen Sterne. Die 
Anwendung der obigen Formel fiihrt dabei zu so hohen Geschwindig- 
keiten - grOBenordnungsmaBig 200 km/sec daB sich die betreffenden 
Sterne sehr nahe an der Stabilitatsgrenze befinden mtissen. insonderheit 
ergibt sich weiter, daB die Doppelsterne aus einfachen Sternen (lurch 
Aufspaltung entstanden sind, und daB, wie es auch die Theorie fordert, 
die fur diesen ProzeB notwendige groBe Rotationsgeschwindigkeit in 
der gleich groBen Rotations- und Umlaufsgeschwindigkeit der beiden 
Komponenten weiter besteht. 



Abb. 4. 

Abhangigkeit der Linienbreite von der Wellen¬ 
lange infolge der Rotation der Fixsteme. 


§ 8. Die Bewegung des Sonnensystems. 

Die Sonne, ein Fixstern wie alle anderen, wird ebenso wie diese eine 
Bewegung im Raume ausfuhren. Die Aufgabe der Bestimmung des 
Zielpunktes dieser Bewegung, des sog. Apex, ist schon von Hekschel 
in Angriff genommen, von Gauss fortgesetzt worden. Sie hat heute eine 
einigermaBen befriedigende Losung gefunden, wenngleich dabei Probleme 
aufgerollt worden sind, welche noch der Aufklarung harren. Der Grund- 
gedanke aller Methoden zur Apexbestimmung ist folgender: 


x ) G. Shajn, Z. f. Astrophys. 6, 176. 1933. 
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Infolge der Bewegung der Sonne miissen alle Eixsterne eine gemeinsame 
Triftbewegung aufweisen. Die entsprechenden Eigenbewegungen (vgl. 
Beitrag Stobbe, S. 28) erfolgen in grtfBten Kugelkreisen, welehe sich in zwei 
diametralen Punkten, Apex und Antapex, schneiden. Die GrGBe dieser 
Bewegung ist abhangig von dem Ort des Sternes in bezug auf den Apex 
als Pol und von seiner Entfernung. Wiirde man fur zwei Sterne diese 
Triftbewegung, den sog. motus parallacticus, kennen, so ware damit der 
Ort des Apex, und rnit der bekannten Entfernung der beiden Sterne aueh 
die GrOBe der Geschwindigkeit des Sonnensystems gegeben. Die Ent¬ 
fernung ist allerdings im allgemeinen nicht mit der nOtigen Scharfe be- 
kannt. Man wird daher aus den parallaktischen Eigenbewegungen nur 
die Richtung dieser Bewegung ermitteln kOnnen. Zwei Sterne genugen 
in praxi fiir diesen Zweck jedoch nicht, denn alle Sterne besitzen auBer 
der genannton scheinbaren Bewegung noch eine tatsachliche, den sog. 
motus peculiaris. Was sich dem Beobachter darbietet, ist stets die 
Sum me beidcr, und eine Trennung ist im Einzelfalle ohne Kenntnis der 
Parallaxe nicht mOglich. fiber diese Schwierigkeit kann nur die stati- 
stische Hypothese hinweghelfen, welcho besagt, daB die motus peculiares 
sich vollkormnen rcgellos verhaltcn, daB also bei einer Mittelbildung liber 
eine groBc Zahl von Sternen diese vollstandig eliminiert werden. Mit 
andern Worten heiBt dies, daB sich das Sternsystem wie ein Gas im 
Glcichgcwichtszustand verhalt. Man weiB heute, daB diese Hypothese 
nicht strong zutrifTt, daB also die motus peculiares ausgezeichnete Rich- 
tungen bevorzugen, und zwar deren zwei oder drei. 

Wie schon erwiihnt, ergeben die Eigenbewegungen nur die Richtung, 
nicht die GrOBc der Sonnengeschwindigkeit. Dieser fjbelstand wird be- 
seitigt, worm man fur diesen Zweck auch die Radialgeschwindigkeiten 
heranzieht, denn diese gebcn, wie leicht einzusehen ist, die Sonnen¬ 
geschwindigkeit in km/sec. Zur rechnerischen Behandlung der Aufgabe 
wird die Eigenbcwcgung fj, a , //j bzw. die Radialgeschwindigkeit //,, in 
ihre beiden Konipononten, motus peculiaris //' und motus parallacticus 
aufgespalten. Aus den sich ergebenden Gleichungen: 

fi a cos <5 - Xsina- * Ycos a i a' cos 6 
Q Q 

//,*- Xcosa+ 1 Y sin a sin <5- * Zcos<5 +u'* (6) 

Q Q Q 

~-Xcosacos<5-Ysinacos<5-Zsin<5 

tg A “ x: tg:D - /Z ¥ /(X r +Y 2 ) 

q - VX 2 + Y 2 + Z 2 , 


(7) 
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in denen X, Y, Z die rechtwinkligen Komponenten der Sonnengcschwin- 
digkeit, q die Entfernung des Stemes mit den Koordinaten a, 8 bedeuten, 
werden dann die Unbekannten, Rektaszension A und Deklination D 
des Apex nnd die Sonnengeschwindigkeit q nach der Methode dor klein- 
sten Quadrate ermittelt. Nach dem oben Gesagten ubernehmen die motus 
peculiares p' die Rolle der zufalligen Beobachtungsfehler. Beziiglich des 
Resultates sei bemerkt, daB bis vor kurzer Zeit eine Unstimmigkeit be- 
sonders beziiglich der Deklination des Apex bestand. Die Eigenbewegun- 
gen lieferten einen systematisch anderen Wert als die Radialgeschwindig¬ 
keiten. Der Grund war darin zu suchen, daB die Eigenbewegungen mit 
merklichen systematischen Fehlern behaftet waren. Nach der Verbesse- 
rung der ihnen zugrunde liegenden fundamentalen Sternkataloge wurde 
vollstandige Ubereinstimmung erzielt. Alle Bestimmungcn fiihren jetzt 
auf den Apex 

A - 271° ' 

D - + 27° 

und auf eine Geschwindigkeit des Sonncnsystcms gegemiber Mtcrnen 
heller als 5"'5 von 19,6kni/sec. 

Die notgedrungen eingefuhrte Hypothese der Regel Iosigkeit der motus 
peculiares ist streng nicht erfiillt. Trennt man die Sterne nach Spektral- 
klassen, so bleiben systematische Reste iibrig, welcho sich besonders bei 
den B-Sternen als reell erwieson haben. Wenn man die Sonnengeschwin- 
digkeit an die Radialgeschwindigkeiten der B-Sterne anbringt, so er- 
geben sich diese im Mittel nicht gleich Null, sondern es bleibt ein Rest 
von +4 bis i 5km/sec iibrig, der aulierdcm noch einen Gang mit der 
galaktisehen Lange zeigt, in der Art, daB or in zwei Richtungen (X 10" 
und X = 190 u ) einen maximalen Betrag erreicht, wahrend er in der dazu 
senkrechten Richtung fast Null wird. Es hat also den Ansehein, als oh 
das System der B-Sterne eine Dilatation erfuhre. Es ist klar, daB eine 
solche Bewegung sehr unwahrscheinlich ist. Eine oinleuchtende Er- 
klarung dieses sog. K-Effektes haben von deii Bahlen und Fkkundlicii 1 ) 
gegeben. Wiirdc sich die Erde inmitten eines Metcorschwarmes bewegen, 
so wurde eine Messung der Radialgeschwindigkeiten der einzelnen 
Meteorc offenbar eine Dilatation des Schwarmes vortausohen, wenn er 
sich dem Gravitationszentrum nahert. Denn die im Sinne der Bewegungs- 
richtung an der Vorderseite liegenden Korper werden sich relativ schneller, 
die an der Riickseite liegenden relativ langsamer bewegen als der Bcob- 
achter, wahrend die in der Richtung senkrecht dazu vorhandenen KOrper 
keine Radialgeschwindigkeit relativ zum Beobachter zeigen. Ahnlich 

x ) E. v. d. Pahlen und E. E. Freundlich, Publ. AHtropli. Obs. Potsdam 26, 
Nr. 86. 1928. 
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mogen die Verhaltnisse beziiglich der Sonne und der B-Sterneliegen. Nach 
der Lindblad-Oortschen Rotationstheorie der MilchstraBe (vgl. Beitrag 
Stobbe, S. 31) ergibt sich ein dem Sternabstand r und sin2 (1-325°) pro- 
portionaler K-Effekt (1 galaktische Lange), der namentlich bei den frtihen 
Spektraltypen durch die Beobachtungen gut bestatigt worden ist. Bott- 
linger 1 ) deutete die naeh Abzug der Sonnenbewegung und des Rotations- 
termes bei einigen B-Sternen iibrigbleibenden ziemlich groBen positiven 
Radialgesehwindigkeiten nicht als reale Bewegung, sondern als relativi- 
stischen Masseneffekt. Diese Ansieht versuchen neuerdings auch Plaskett 
und Pearce 2 ) durch ein reichhaltiges Tatsachenmaterial zu stiitzen. Ihre 
Beweisfiihrung stoBt allerdings auf den Widerspruch von Smart 3 ). Der 
ganze Fragenkornplex hat jodenfalls eine endgiiltige Ltisung noch nicht 
gcfundcn. 


§ 9. Bostimmung 

der Sonnenparallaxe aus Radialgesehwindigkeiten. 


Line wichtige Anwendung haben die Radialgesehwindigkeiten bei der 
Bostimmung der Sonnenparallaxe gefunden. J'ede von der Erde aus ge- 
mesaene Radialgeschwindigkeit enthalt implizite die Geachwindigkeit der 
Erde in ihrer Hahn. MiBt man also in zwei Momenten, in denen die Erd- 
geschwindigkeit entgegengesetztes Vorzeiehcn hat, die Radialgeschwin- 
digkeit eines Sternes in der Nahe der Ekliptik, so ergibt die Differenz 
beider Werte die doppelte Erdgeschwindigkeit und damit das Verhaltnis 
aus Enl- und Lichtgesehwindigkeit, die Aberrationskonstanto A. Diese 
und die Sonnenparallaxe jr (#) sind aber durch die Beziehung: 


»« ,A 


1 <r» (1M 1 

C.OHf C (It. .sill 1" 


1.80,18 


(») 


miieinander verkniipft. Dabei bodeuten: den Erdradius, c die Licht- 
gescb windigkeit, dM/dt die mittlere Winkelgeschwindigkeit der Erde in 
ihrer Balm und (/> den Exzentrizitatswinkel, der mit der Exzentrizitat e 
der Erdbahn dclinicrt ist (lurch (3 siiw/». Man kann also die eine aus der 
anderen herloifen. Aus der beobaehteton Erdgeschwindigkeit ergibt sich 
primar die Aberrationskonstante. Da diese jedoch auf anderem Wege 
durch dilTerentielle Positionsbestimmung von Fixstornen jederzeit mit 
groBer Schiirfe ermittolt werden kann, so wendet man obige (Jleiohung 
zwcckmaBig zur Bestimmung von jiq an. Strong gcnornmen werden auf 


') K. K. lio'H'UNdKit, Z. f. Astrophys. 2, 151. 1931. 

2 ) J'. N. Plankett und J. A. Pkakck, Publ. Dorn. Astroph. Obs. Victoria 5. 
242. 1935. 

8 ) W. M. Smart, Monthly Not. Hoy. Astron. Soc. 96, 568. 1936. 
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diesem Wege beide Konstanten bestimmt, weil sie nicht unabhangig 
voneinander sind. Durch Wahl der einen ist die andere festgelegt. 

Dies© Methode zur Bestimmung der Sonnenparallax© ist insofem von 
Bedeutung, als si© jederzeit angewandt werden kann. Sie ist nicht, wie 
die klassische Methode, an seltene Ereignisse wie Venusdurchgange oder 
giinstige Oppositionen kleiner Planeten gebunden, und zur Durchfuhrung 
einer Messung bedarf es nicht der Zusammenarbeit mehrerer Sternwarten. 
Bei richtiger Anordnung der Beobachtungen liefert jede Reihe zur Be- 
stimmung von Radialgeschwindigkeiten die Sonnenparallax© als Neben- 
produkt. Bezuglich ihrer Genauigkeit ist sie der klassischen Methode 
durchaus ebenbiirtig, und sie gibt eine unabhangige Kontrolle der durch 
direkte Winkelmessung gefundenen Werte. Es liegen bisher drei Arbeiten 
vor, welche auf diesem Wege die Sonnenparallaxe bestimmcn 1 ). 

§ 10. Stemstromparallaxen. 

Bei Behandlung der Doppelsterne hat sich eine MOglichkeit ergebcn, 
durch Messung von Radialgeschwindigkeiten einen Wert fur die Par- 
allaxe des Sternes abzuleiten. Bei den SternstrOmen liefert 
die Messung der Radialgeschwindigkeit einen Wert fur 
die sog. mittlere Parallaxe n des Stromcs. Unter einem 
Sternstrom wird eine Anzahl beliebig im Raumc vertciltcr 
Sterne verstanden, deren raumliche Gcschwindigkeitcn 
nach GrbBe und Richtung einander gleieh sind. Die Eigen - 
bewegung solcher Sterne erfolgt in grOBten Kreiscn, welche 
sich in zwei Punkten, dem sog. Vertex und dem Anti vertex 
schneiden. Die Lage des Vertex ist aus der Eigenbewegung 
bestimmbar, und damit wird der Winkel cp (Abb. 5) be- 
kannt. Bedeutet R die Entfcrnung und v die raumliche 
Geschwindigkeit in km/sec, \i die Eigenbewegung, q die 
Radialgeschwindigkeit, so wird: 

n = 1/R; «= a- jt; a-vsiny 

[i = v* n -sin cp (9) 

stimmung von q«=v COS (p . 

S tern strom- 

parallaxon. Aus den beiden letzten Gleichungen ergeben sich v und n. 

Der erhaltene Wert von n ist dabei unabhangig von dem 
Bezugssystem fiir die Eigenbewegung und die Radialgeschwindigkeit 
q , d. h. die Bewegung des Sonnensystems braucht nicht beriicksichtigt 
zu werden. 

x ) F. KtiSTNER, Astron. Nachr. 169, 241. 1905; H. Spencer Jones, Ann. Cape 
Obs. 10, Part. 8. 1928; W. Schaub, Veroff. Univ.-Sternw. Bonn Nr. 25. 1930. 
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§ 11. Spezielle Probleme der Sonnenspektroskopie. 

Das geeignetste Objekt fur die Astrospektroskopie ist wegen ihrer 
Lichtstarke die Sonne. Man kann hier Gitterspektroskope mit groSer 
Dispersion ohne Bedenken anwenden und dadurch feinste Einzelheiten 
im Sonnenspektrum erkennen. Es liegt ferner die MOglichkeit vor, 
einzelne Erscheinungen und Vorgange in der Sonnenatmosphare im 
monochromatischen Licht zu studieren, und tatsachlich hat hier die 
Spektroskopie Aufklarung iiber mancherlei ratselhafte Erscheinungen 
gebracht. Ein eingehendes Studium aller Erscheinungen in der Sonnen¬ 
atmosphare ist auch darum von grOBter Wichtigkeit, weil daraus leicht 
Schliisse auf den Aufbau der Sternatmospharen gezogen werden kfrnnen. 
Zur Priifung der Ionisationstheorie ist die Sonne wegen der reichen 
Details im Spektrum besonders geeignet. 

Die anBe re sichtbaro Begrenzung der Sonne, welehe als Quelle der zu 
uns dringenden Strahlung anzusehen ist, wird als Photosphare bezeichnet. 
In diescr befinden sich die Sonnenflecken und die Packeln, iiber deren 
Wesen der Spektralapparat Aufklarung gebracht hat. tjber der Photo¬ 
sphare, nur bci totalon Sonnenfinsternissen dem Auge sichtbar, befindet 
sich die unikehrendo Schicht, in welcher die Fraunhoferschen Linien 
ihren Unsprung haben, und iiber dieser die Clhromosphare, in welcher 
die Protubcranzcn auftreten. Als iiuBerster Teil der Sonnenatmosphare 
folgt auf die Chromospharo die friiher (S. 188) bercits erwahnte Korona. 

Dio ersto Aufgabe, welcho sich bei Betrachtung des Sonnenspektrums 
darbietet, ist die, die unzahligen Fraunhoferschen Linien mit irdischen 
Elementen zu identifizieren, mit andcron Worten also eine Bestimmung 
der Wcllenlangcn der Linien. Da diese bei der Messung der Radial- 
gescliwindigkeiten von Fixsternen von grundlegcnder Bedeutung sind, 
ist hier eine mOglichst hohe Gcnauigkeit anzustrehen. Das erste voll- 
standige Yerzeichnis von Wellenlangen hat Rowland in seiner Prelimi¬ 
nary Table of Solar Spectrum Wave Lengths geliefert, welches rund 
20000 Linien zwischcn 2976 A und 7331 A cnthalt. Allerdings erwies 
sich das Rowlandscho Wellenlnngensystem bald als revisionsbedxirftig, 
da es in sich nicht homogen war. Aus diesem Grande ist neuerdings 
das Sonnenspektrum im internationalcn Wellenlangensystem auf dem 
Mt. Wilson Observatory ausgernessen worden. Diese „Revision of Row¬ 
lands preliminary table of solar spectrum wave-lengths tcl ) enthalt 
21835 Linien zwischen 2975 A und 10218 A. 

J ) Ch. E. St. John, Ch. E. Moore, L. M. Ware, E. F. Adams und H. D. Bab¬ 
cock, Carnegio Inst. Wash. PubL No. 396. 1928; Papers Mount Wilson Obs. 3, XXI 
u. 238. 1928. 
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Da die Erzeugungsbedingungen eines Spektrums im Laboratorium 
zweifellos stark von den Anregungsbedingungen auf der Sonne abweichen, 
wird die Wellenlangenmessung dann eine sehr problematische Aufgabe, 
wenn es sich darum handelt, Linienverschiebungen auf der Sonne, wie 
die relativistische Rotverschiebung, festzustellen. Das Sonnenspektrum 
wird durch mancherlei Einfliisse verandert, welche bei exakten Messungen 
der angefiihrten Art eliminiert werden miissen. Nach den Untersuchungen 
von Chr. Fabry und H. Bctissok 1 ), von J. Evershed 2 ) und von 
T. Royds 3 ) zeigen eine groBe Anzahl Sonnenlinien eine geringe Rot¬ 
verschiebung, welche wahrscheinlich durch StrOmungen innerhalb der 
Sonnenatmosphare entstehen. Neben diesen Linien gibt es aber auch 
solche, welche eine Violettverschiebung aufweisen. Verschiedene Linien 
zeigen je nach der Tiefe, in der sie ihren Ursprung habcn, eine verschie¬ 
dene Druckverschiebung, und zuletzt kOnnen Yerschiebungen durch das 
verschiedene Aussehen der Linien in der Sonnenmitte und am Sonnen- 
rande auftreten, welches dadurch verursaeht wird, daB bei Beobaehtung 
des Sonnenrandes das Licht einen groBeren Weg in der Sonnenatmosphare 
zurucklegen muB. Auch beziiglich der Erzeugung des irdischen Vergleichs- 
spektrums 1st die grOBte Vorsieht geboten. Beim Lichtbogen tritt der 
bekanntc PolefTekt auf. Man hat sich dainit geholfen, daB man einen 
konventionellen Normalbogen, der unter bestimmten Bedingungcn er- 
zeugt wird, benutzt. Es liegt auf der Hand, daB bei dem Problem der 
relativist ischen Rotverschiebung mit solchen Konventionen ni(*hts 
gewonnen ist, da es sich hierbei darum handelt, naohzuweisen, ob 
eine Rotverschiebung von dem (lurch die Theorie geforderten Betrage 
vorhanden ist oder nicht. Der ganze hiermit zusammenhangende 
Fragenkomplex ist im Institut fur fionnenphysik in Potsdam bear- 
beitet worden 4 ). 

Eine gewisse Bedeutung hat die Beobaehtung des Sonnenspektrums 
auch fiir die Physik der Erdatmosphare gewonnen. Es treton namlieh 
eine Anzahl tellurischer Union auf, welche ihren Ursprung in unscrer 
Atmosphare habcn. Kenntlich sind diese daran, daB ihre Intensitiit mit 
dem Sonnenstande und mit der Htthe des Beobaohtungsortes wechselt. 
Ferner zeigen sic nicht die durch die Sonncnrotation verursachte Doppler- 
verschiebung. Auch das plotzliche Abschneiden des Sonnenspektrums 
bei 2900 A wird durch cin irdisches Ozonband verursacht. Diese (irenze 
des Sonnenspektrums ist bis zu den der Beobaehtung zuganglichen 

') Chr. Fabry und H. Buisson, Astrophys. Journ. 31, 97. 1910. 

2 ) J. Evershed, Kodaikanal Obs. Bull. 36. 1913. 

3 ) T. Royds, Kodaikanal Obs. Bull. 53. 1916. 

4 ) E. K. Freundlich, Naturwiss. 18, 513. 1930; Z. f. Astrophys. 1, 43. 1930. 
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Hfthen von 10000 rn von der Hohe unabhangig, so daB die absorbierende 
Ozonschicht sehr hoch in der Erdatmosphare liegen muB. 

Sonnenflecke. Die Sonnenflecke sind dunkle Stellen in der Photo¬ 
sphere, welche von einer helleren Penumbra mit meist strahliger Struktur 
umgeben sind. Die spektroskopische Untersuchung hat mancherlei Auf- 
klarung fiber ihre Natur gebracht. Viele Linien erscheinen im Spektrum 
eines Fleckes stark verbreitert. Stets treten auch echte Bandenbildungen 
auf, besonders solche von Titanoxyd, Magnesium- und Calciumhydrid, 
so daB die Fleeken wahrscheinlich Gebiete tieferer Temperatur auf der 
Sonne sind. Manche Linien erscheinen irn Fleckenspektrum in Emission. 
Diese riihren jedenfalls von Gasen hoherer Temperatur her, die sich 
liber den Fleeken befinden. AuBer solchen Eigentlimlichkeiten finden sich 
aber noch Linien, welche in 2 oder 3 Komponenten aufgespalfen sind, 
und cine Untersuchung dew Polarisationszustandes der Komponenten 
(lurch Ha rue 1 ) hat gezeigt, daB es sich hier um einen Zeeman-Effekt 
handelt, daB also die Fleeken von Magnctfeldern begleitet sind. Solche 
Magnetfelder treten auf, wenn in den Fleckengebieten Wirbel von elek- 
triscdi geladenen Gasen vorhanden sind. DaB die Flecke tatsachlich 
Wirbelfeldcr sind, zeigen Aufnahmen der Sonne ini 
nionochronmtischen Licbt, auf welche spater noch 
niiher eingegangen wird. Der spektroskopische Nach- 
weis des bei solchen Wirbeln erfolgenden Kin- und 
AnsstrOmens der Materio ist Evjcksiiiod auf Grund 
des Dopplersehen Prinzips 2 ) gclungen. Solche 
DopplerefTekte zeigen sich natiirlich nur bei Fleeken 
in <lcr Nfihc des Sonnenrandes, bei denen die 
Wirbelachse nicbt zur Blickriehtung parallel ist. 

Die Bcwegung der Materie erfolgt also tangential 
zur Sonne, und zwar derart, daB in den hOheren 
Schichten ein EinstrOmen in den Fleck, in den tie- 
feren Schichten ein AusstrOrnen aus deni Fleck er¬ 
folgt, wie die Abb. (> seheinatiseh zeigt. Die (JrOBe 
der Gesebwindigkeit ist (lurch die Lange der Pfeile 
angedeutet. Die Hohe der Figur entspricht rurul 
1 r>()()() km. Diese Ergehnisse sind spater (lurch U. E. St. John auf deni 
Mt. Wilson 3 ) bestatigt worden. 

Faekeln. Fine regelmaBige Begleiterscheinung der Flecke sind die 


15000 km 



Abb. 0. Bewegung 
dor Mal-cric iib<>r oinon 
Nomicnflcck. 


') ({. E. Hack, Astrophys. Journ. 28, 100. 1908. 

2 ) J. Mvicrhuet), Kodaikanal Obs. Bull. 15. 1909; Monthly Not. Hoy. Astron. 
Hoc. 70, 217. 1910. 

3 ) (J. E. St. John, Antrophys. Journ, 37, 322. 1913; 38, 341. 1913. 
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Fackeln, das sind ausgedehnte Gebiete, welche sich durch grOBere 
Helligkeit von der Photosphare abheben. Sie treten vorzugsweise in 
Fleckengebieten auf, sind jedoch nicht an diese gebunden. Sichtbar 
sind sie gewGhnlich nnr in der Nahe des Sonnenrandes; durch mono- 
chromatische Aufnahmen der Sonne mit dem Spektroheliographen sind 
sie jedoch auch auf der ganzen Sonnenscheibe zu beobachten. Ihr Spek- 
trum zeigt bis zu einem gewissen Grade ein umgekehrtes Verhalten wie 
das Fleckenspektrum. Der kontinuierliche Untergrund ist stark auf- 
gehellt, und man beobachtet eine Verstarkung der Funkenlinien. Dieser 
Umstand deutet gemeinsam mit der Tatsache, daft das Jntensitats- 
maximum im kontinuierlichen Spektrum nach Violett vcrschoben ist, 
darauf hin, daB die Fackeln hohere Temperatur haben als die um- 
gebende Photosphare. 

Flash- und Chromospharenspektrum. Die dimklen Absorptions- 
linien haben ihren Ursprung in der umkehrenden Schicht, jener Gashiille, 
welche sich an die Photosphare anschlieBt. Wiirde es duller gelingen, das 
Licht der Photosphare abzuschirmen undnur das Lieht der umkehrenden 
Schicht im Spektroskop zu zerlegen, so nuiBten die Fraunhoferschcn 
Linien hell erschcinen. Dieser Fall tritt bci eincr totalen Sonnenfmstornis 
in dem Augenhlick ein, wo die Totalittit beginnt bzw. endet. In diesem 
Augenblick sieht mail von der Sonne die umkclircnde Schicht und die 
Chromosphare als schinalc Sichel, und deren Spektrum erscheint 1-2 Sek. 
als reines Gasspektruin mit hcllcn Linien. Man hat es wogon seines blitz- 
artigen Auftretcns Flashspektrum genannt. Um das Flash photograph isoh 
festzuhalten, benutzt man eine Kamcra mit vorgesetztem Prisma odor 
auch einfach ein Konkavgitter. Auf der Platte erhiilt man (hum die 
monochromatisehen Bilderder schmalcn Sonnensich(L Die siohelfOrmigen 
Flashlinien zeigen stets verschiedcnc Lange, je nach der HOhe, in weleher 
sie ihren Ursprung haben, und je nach ihrer Intcnsitat. Man kann huh der 
Lange der Linien also Schliisse ziehen auf die Hohe, in weleher fiir die 
betreffenden Eleniente die giinstigen Anregungsbcdingungcn herrsohen. 
Entsprechend der verschiedenen Htthe leuchten die Flashlinien nach- 
einander auf. Dies zeigen deutlich die kineniatographischen Aufnahmen, 
welche schon 1900 von H. Grubl, A. A. Rambatjt und W. E. Wilson 1 ) 
gemacht worden sind. Auch wechselt die Intensitat der FlaHhlinicn jo 
nach der H&he ihres Ursprungs, und sie ist verschieden von der Inten¬ 
sitat der entsprechenden Fraunhoferschen Linien im Sonnonspcktrum. 
Die Funkenlinien sind im Chromospharenspektrum meist kriiftig ent- 
wickelt, wahrend die Bogenlinien mehr in den Hintergrund treten. Dies 


2 ) H. GrIjbl, A. Rambatjt und W. E. Wilson, Trans. Roy. Irish Acad. 32, 271. 
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wird dadurch erklart, daB der geringere Druck in den grOBeren Hohen 
die Ionisation begiinstigt. Im allgenieinen treten die Linien eines ioni- 
sierten Atoms in grOfierer Hbhe anf als diejenigen eines neutralen Atoms. 

Die Beobachtung des Chromospharenspektrums ist nicht auf eine 
Sonnenfinsternis besehrankt. Benntzt man einen Spektrographen, dessen 
Spalt tangential an den Sonnenrand gestellt ist, so erhalt er Licht von 
der Chromosphare und diffuses Licht von der Erdatmosphare. VergrflBert 
man nun die Dispersion, so kann man erreichen, daB das kontinuierliche 
Spektrum des diffusen Tageslichtes so schwach wird, daB die hellen 
Chromospharenlinien darin zu erkennen sind. Diese Beobachtungen 
werden um so besser gelingen, je dunkler der Himmel ist. Man wird das 
Verfahren also mit Yorteil auf Bergobservatorien anwenden. Stellt man 
den Spalt nicht tangential, sondern radial zur Sonne, so sieht man bei 
hinreichend groBer Dispersion die Emissionen der Chromosphare als 
hello Fortsetzung der dunklen Fraunhoferschen Linien. 

Ein wesensverwandter Teil der Chromosphare sind die Protuberanzen. 
Diese iiberragen als wolken- oder eruptionsartige Gebilde die Chromo¬ 
sphare. Sie sind teilweise sehnellen Veranderungen unterworfen und er- 
reichen bisweilen ganz betrachtliche Hbhen. Man konnte sie friiher nur bei 
totalcn Sonncnfinsternissen beobachten. Mit Hilfe des Spektrographen 
kflnnen sie heute jederzeit sichtbar gemacht werden, und zwar nicht nur 
ihrc Linien, sondern aueh ihre Form. Man hat zu diesemZweck nur nOtig, 
den tangential an die Sonne gestellten Spalt entweder in rascher Folge 
hin und her zu bewegen, oder ihn einfach so weit zu Offnen, daB nicht 
mehr der Spalt, sondern die Protuberanz selbst als Lichtquelle dient. 
Niihoros hieriibcr im nachsten Kapitel. 

Monochromatische Aufnahmen dor Sonne. Das zuvor erwahnte 
Verfahren zur Beobachtung der Protuberanzen, welches also darin be- 
steht, daB man.den Spalt liber die Protuberanz fiihrt und so ihre Form 
sukzessive aufbaut, ist von groBer Bedeutung zur Aufnahme der Sonne 
im Liehte einer bestimmten Wellenlango geworden. Das hierzu crforder- 
liehe Instrument, der gpektrohcliograph, ist in seiner heutigen Form von 
Haltc 1 ) konstruiert worden. Das Prinzip des Apparates ist kurz folgendes 
(ausfiihrliche Beschreibung im nachsten Kapitel): 

Er gleicht im ganzen einem gcwtihnlichen Spaltspektrographen. AuBer 
dem Hauptspalt besitzt er noch einen zweiten Spalt unmittelbar vor der 
photographischen Platte. Mit Hilfe desselben kann man also aus dem 
Spektrum einen bestimmten Bereich bzw. cine einzelne Spektrallinie aus- 
blenden, so daB nur deren Licht auf die Platte wirkt. Wird nun der 
Hauptspalt langsam liber das Sonnenbild hinweggeflihrt, wahrend gleich- 

x ) G. E. Hale, Astrophys. Journ. 11, 407. 1892; 12, 241. 1893. 
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zeitig der Hilfsspalt uber die Platte wandert, so erhalt man ein Bild der 
Sonne, welches nur diejenigen Stellen zeigt, welche Licht der benutzten 
Wellenlange emittieren, ein monochromatisches Bild. Es eignen sich bei 
weitem nicht alle Linien fur monochromatische Aufnahmen. Die Linien 
diirfen eine bestimmte Breite nicht unterschreiten, damit sie durch den 
Hilfsspalt von dem benachbarten Spektrum vollstandig isoliert werden 
kOnnen. In der Hauptsache kommen also die Wasserstofflinien und die 
Linien H und K des ionisierten Calciums in Frage. Wasserstoffbilder der 
Sonne zeigen deutlich die Wirbelnatur der Sonnenflecken. Jedcr Sonnen- 
fleck ist von einem Wasserstoffwirbel umgeben. Die Calciumbildcr der 
Sonne zeigen die Photosphare mit fackelahnliclien (Jebilden bedeckt, 
die sonst nur am Sonnenrande zu beobachten Hind. Die Fleckengebiete 
einschlieBlich der Penumbra erschcinen hell, und nur der Kern eines 
Fleckes ist dunkel. Im allgemeinen wind die Oalciumwolken recht be- 
standige Oebilde, bisweilen treten jedoch auch sehr Hehnelle Veriinde- 
rungen auf. Die Oalciumwolken erschcinen moistens doit, wo auch 
Fackeln nachweisbar wind, eine Identitat beidcr Oebilde wird jedoeh von 
den maligebenden Beobachtern vorliiufig gcleugnot. 

Zur visuellen Bcobachtung numochromatisoher Erscheinungen auf der 
Sonne ist, gleichfalls von Hale, das Spektrohelioskop entwickelt wordon. 
Es unterscheidet sich nur dadurch von dem Spektroheliographen, dalJ 
das Spaltpaar in rascho Oszillationon versetzt wird. Zur visuellen Beob¬ 
achtung eignet sich nur die rote Wasserstofflinie H (J . Visuelle Beobach- 
tungen kommen dann in Frage, worm es sich um rasche Veriinderungen 
auf der Sonne handelt, fur deren photogra])hische Aufnahme im roten 
Licht zu lange Expositionen erforderlich werden. 

§ 12. Die Korper des Sonnensystcms. 

Neben der Sonne erregen die iibrigen Kfirpor des Sonnensystems das 
Tntcresse des Spektroskopikers insofern, als der Spektrograph am 
sichersten AufschluB iiber das Vorhandensein einer Atmosphare der 
Planeten und iiber ihre Zusainmensetzung bringen kann. 

Das Spektrum der inneren Planeten Merkur und Venus gleicht vOllig 
dem Sonnenspektrum. Da die Albedo des Merkur der des Mondes gleich 
ist, folgt daraus mit grolJer Wahrscheinlichkeit, dall dicker Planet wie 
der Mond keinc Atmosphare besitzt. 

Die aulleren Planeten zeigen teils eigene Linien und Banden, toils 
Verstarkungen der tellurisehen Linien. Naeh Aufnahmen des Mars- 
spektrums von Slirher auf dem Lowell Observatory 1 ) errechnete 

J ) V. M. Sliphkr, Astrophyn. Journ. 28, 397. 1908; ComptcN rendiiH 146, 574. 1908. 
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F. W. Very 1 ), daG geringe Mengen Sauerstoff und Wasserdampf in der 
Marsatmosphare vorhanden sind. In einer neuen Arbeit erbringen jedoch 
Walter S. Adams und Theodore Dunham 2 ) den NTachweis, daG, wenn 
iiberhaupt Sauerstoff in der Marsatmosphare vorhanden ist, dieser be- 
stimmt weniger als ein Promille des Sauerstoffgehaltes der Erdatmosphare 
ausmacht. 

Jupiter zeigt im langwelligen Teil des Spektrums charakteristische 
Banden, die sich bei Saturn, Uranus und Neptun noch verstarken, und 
die durch Verbreiterung der irdischen Sauerstoff- und Wasserdampf- 
linien entstanden sind 3 ). Nach den Untersuchungen von Wildt scheint 
auch das Vorhandensein von Methan und Ammoniak bei Jupiter und 
Saturn sichergestellt zu sein 4 ). Der Saturnring zeigt dagegen ein reines 
Sonnenspektrum, so daB er keine Atmosphare besitzen kann. 

Da die inneren Planeten keine Einzelheiten auf der Oberflache er- 
kennen lassen, ist es nicht moglich, die Rotationszeiten abzuleiten. Man 
hat daher den Spektrographen zu ihrer Bestimmung durch Messung der 
an gegeniiberliegenden Ranclern entgegengesetzt wirkenden Doppler- 
verschiebung herangezogen. Aber auch dieser gibt in den Han den der 
verschiedenen Beobachter so widersprechende Resultate, daB die Auf- 
gabe bis heute noch keine befriedigendc Lasting gefunden hat. Giinstiger 
liegen die Verhaltnisse bei den auBeren Planeten Uranus und Neptun 
und bei dem Saturnring. Fur diese finden verschiedene Beobachter fiber - 
einstimmende Wcrte. Speziell im Falledes Saturn hat der Spektrograph 
den cndgiiltigcn Beweis fur die meteoritisehe Struktur des Hinges er- 
brachU). Bei Spektralaufnahmen des Saturnsystems rnit liings der grolien 
Achse orientiertem Spalt sind die Linien der Saturnkugel wegen der 
Rotation geneigt. Bei in Ubergang zuni Ring zeigen die Linien einen 
dcutJiehen Knick. Die Linien des Hinges sind gekriimint und die Dopplcr- 
verschiebung ist am inneren Rande des Hinges am grdliten, am auMcrcn 
Rande am kleinsten. Die Ausmessung der Spoktren zeigt, daG die Urn- 
laufgescliwindigkeit. innerhalb des Hinges umgekehrt proportional der 
Wurzel aus dem Radiusvektor (bezogen auf das Saturnzentrum) ist, in 
Ubereinstiinmung mit dem dritten Keplersehen Uesetz. Das ist aber nur 
moglich, wenn der Ring aus diskreten Teilen besteht, denn bei einem 

') K. W. Vkiiy, LowHI Ohs. Hull. No. 36. 1909; Astmn. Naohr. 180, 247. 1909. 

-) Walter S. Adams und Tit. Dunham, Astrophys. Journ. 79, 30S. 1984. 

3 ) Vgl. hiorzu <li<> kritisohe Ret mehtunvon R. Wildt, 7 i . f. Astrophys. 2, Mil. 
1931. 

4 ) R. Wildt, Wroth Univ.-Storuw. (lottingon 2, 171, 217. 1932. 

6 ) J. K. Keeler, Astrophys. Jonrn. 1, 4H>. 1895; W. W. Campbell, Astrophys. 
Journ. 2, 127. 1895; M. Deslandreh, Comptos rondus 120, 1155. 1895; A. Belo¬ 
polsky, Astron. Nachr. 139, 1. 1899. 
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festen Ringsystem mfiBte die Geschwindigkeit proportional mit deni 
Radiusvektor gehen. 

Die Kometen zeigen neben dem kontinuierlichen Sonnenspektrum 
helle Linien und Banden, so die des Kohlenoxyds, des Cyans und die 
D-Linien des Natriums. Trotzdem die Erscheinungsformen der Kometen 
so verschiedenartig sind, zeigen ihre Spektren im allgemeinen denselben 
Charakter. Eine genaue Beschreibung der Spektren fast aller von 1864 
bis 1927 erschienenen Kometen geben F. Baldbt 1 ) und N. T. Bo- 

BROVNIKOFF 2 ). 

Aus der groBen Zahl der Aufgaben rein physikaliseher Natur, welche 
sich der Astro-Spektroskopie darbieten, sind auf den vorangelienden 
Seiten die wichtigsten aufgezahlt. Wegen einer ausffihrlieheren Behand- 
lung der einzelnen Probleme muB auf die angeffihrte Literatur verwiesen 
werden. Eine zusammenfassende Darstellung findet sich in den ont- 
sprechenden Kapiteln des Handbuches der Astrophysilc. Eine Darstellung 
der Sahaschen Theorie ist auch in A. Hnatek, Die Spektralanalyse der 
Gestirne 3 ), gegeben. Als weitere Literatur sei noch genannt: Holmmann, 
Kurze Ubersicht fiber die kosmischen Lichtquellen 4 ), und S. Rosset.and, 
Astrophysik auf atomtheoretischer Grundlage 5 ). 


7 i WHITES K A 1> I TIC L. 

Spektroskopische Apparate und ihre Anwendung 0 ). 

§ 1. Allgemeines. 

Die zur Lbsung der im vorigen Abschnitt skizzierten Aufgaben anzu- 
wendenden Spektralapparate sind in ihrem Grundprinzip alio glcich. 
In ihren Einzelheiten werden sie dem jeweils verfolgten Zweck angopaBt, 
um ihre Leistungsfahigkeit nach Mbglichkeit zu steigern. Iin folgondon 
steht die qualitative Spektralanalyse, insonderheit die Mcssung von 
Radialgeschwindigkeiten im Vordergrund. Quantitative spektral photo- 

J ) F. Baldet, Aim. Obs. Paris-Moudon 7, 61. 1926. 

2 ) N. T. Bobiiovnikoff, Astrophys. Journ. 66, 439. 1927; I’ubl. A.stnm. Soc. 
Pac. 40, 164. 1928. 

3 ) A. Hnatek, Enzykl. math. WissonBch. Bd. VI 2B. Loipzig (B. G. TVubncr) 
1930. S. 536. 

4 ) J. Hofmann, Handbuch d. Physik Bd. 19. Berlin (Julius Springer) 1928. 
S. 172ff. 

B ) S. Rosseland, Sammlung ,,Struktur der Materie“ Bd. 11. Borlin (Julius 
Springer) 1931. 

fl ) Vgl. hierzu E. v. Angereb, Apparate und Mothoden der Spektroskopie. 
Dieses Handbuch Bd. XXI. Leipzig 1927. S. 203. 
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metrische Aufgaben werden ini nachsten Beitrag dieses Bandes be- 
handelt. 

Die Astrospektroskopie hat es in den meisten Fallen mit extrem 
schwachen Lichtquellen zu tun. Abgesehen von der Sonne kOnnen 
immer nur relativ geringe Dispersionen in Anwendung kommen. Als 
Dispersionsmittel kommt daher bei den Fixsternen nur das Prisma, 
einzeln oder zu mehreren vereinigt, in Frage, wahrend bei der Spektro- 
skopie der Sonne mit Yorteil das Beugungsgitter benutzt werden kann. 
Aber auch bei der Sonne wird noch vielfach das Prisma angewandt. 
Zur Erzielung mtiglichst groBer Dispersionen werden entweder mehrere 
Prismen hintereinander gesetzt oder Prismen verschiedener Glassorten 
miteinander kombiniert. Die Dispersion eines einfachen Prismas ist eine 
Funktion des Brechungsexponenten und des brechenden Winkels P. Man 
wird beide mOglichst gro!3 wahlen und zur Herstellung von Prismen das 
stark zerstreuende schwere Flintglas verwenden. Je gr6Ber der breohende 
Winkel ist, desto groBer wird aber auch der Reflexionsverlust an den 
Prismenflachen wegen des schragen Einfallens der Strahlen. Man hat 
versucht, diesem Ubelstand durch den Kunstgriff zu begegnen, dafi man 
einem Flintglasprisma mit sehr groBem brechenden Winkel zwei Kronglas- 
prismen, wie Abb. 7 zeigt, aufkittet. Die Dispersion 
des Kronglases betriigt nur ein Drittel von der des 
Flintes. Die Neigung der einfallcndcn Strahlen gegen 
die Stirnfiaehen ist goring. Die Keflexionsverluste 
sind daher kleincr als bei einem einfachen Prisma Abb. 7. Bother - 
init gleichem breehendcn Winkel. Die Ablenkung fonlschos l Visum, 
ist nicht groBer als bei einem einfachen Prisma mit 
nonnnlein brechenden Winkel. Die Dispersion ist (lagegen sehr groU, 
trotzdem ein Toil derselben durch die Kronprismon aufgchoben wird. 
Man kann dieses sogenannte Rutherfordsche Prisma noeh in dor Wei ho 
ausgestalten, datt ein eintretender Lichtstrahl von bestimmter Farbo 
iiberhaupt nieht mehr abgelenkt wird. Solehe geradsiehtigen Prismen- 
systeme linden ausgcdehnte Verwendung. Sic werden fur grOllero Disper¬ 
sionen auch als 5-teilige Systeme ausgebildet. 1 )iese zeigen naturlioh viol 
stiirkere Dispersion, sie sind wegen der durch Reflexion und besonders 
(lurch Absorption ini Ultraviolett entstehenden Liohtverluste aber auch 
lichtschwaehor. Fine polierte (dasflaclie rellektiert 5% des auffallenden 
Lichtes. Bei einem Dreiprismcmspektrographen gehen also sehon 30% 
(lurch Reflexion verloren. Ein weiterer Verlust tritt (lurch Absorption ini 
(Hase ein, bei nur 10 cm Lichtwcg und 4000 A sehon 10%. Jiechnet 
man hierzu die Verluste in der ubrigen Optik des Spektrographen, so er- 
gibt sieh ein Verlust von etwa 00%. Dazu koumit noeh der Lichtverlust 

11 until). (1. Experimentulpliywlk, Hd. XX.VI. 14 




210 


W. Schatjb: Qualitative Spektralanalyse. 


am Spalt, so daB bei einem Sternspektrographen, der in Verbindung mit 
einem Femrohr benutzt wird, nur 1 bis 5% des ins Objektiv einfallenden 
Lichtes auf der photographischen Platte zur Wirkung kommen. Aus diesem 
Grunde ist man gezwungen, die Zahl der Prismen zu beschranken. Die 
heute gebrauchlichen Spektralapparate enthalten hOchstens 4, meist nur 
3 Prismen. 

Zur Erzeugung eines reinen Spektrums mit Hilfe von Prismen miissen 
verschiedene Bedingungen erfiillt werden. Die Lichtquelle muB zunachst 
punkt- oder linienfOrmig sein. Ein Strahlenbiindel, das von einem Punkt 
oder von einer leuchtenden Linie ausgeht, heiBt ein homozentrisches 
Biindel. Ein urspriinglich homozentrisches Strahlenbiindel ist nach dem 
Durchgang durch ein Prisma im allgemeinen nicht mehr homozentrisch, 
sondem astigmatisch. Die Vereinigung solcher Strahlen durch eine Linse 
findet fur Biindel, welche in verschiedenen Ebenen einfallen, in verschie- 
dener Entfernung statt. Eine scharfe objektive Abbildung eines solchen 
Spektrums ist also nicht mOglich. Nur in gewissen Spezialfallen bleibt 
ein homozentrisches Biindel nach dem Durchgang durch ein Prisma 
homozentrisch, und zwar dann, wenn die das Prisma treffenden Strahlen 
unter sich parallel sind. Ist der Winkel, den die einfallenden Strahlen 
miteinander bilden, klein, so bewahrt ein homozentrisches Biindel diese 
Eigenschaft, wenn das Prisma im Minimum der Ablenkung steht. Hat 
das einfallende Biindel einen grOBeren Off nungs winkel, so muB ein gerad- 
sichtiges Prisma verwandt werden, da nur ein solches die gestellte Be- 
dingung noch einigermaBen erfiillt. Das geradsichtige Prisma wird also 
vor allem dort Verwendung finden, wo man kein paralleles Strahlen - 
biindel zur Verfiigung hat, also am Okular des Fernrohres als Okular - 
spektroskop. Der Vorteil des Okularspektroskopes ist seine Liehtstiirke. 
AuBerdem hat es nur geringe Dimensionen, da der Durchmcsser des aus 
dem Okular eines Fernrohres austretenden Strahlenbiindcls nicht grOBer 
als die Augenpupille ist. Natiirlich dient das Okularspektroskop nur der 
Betrachtung eines Spektrums, etwa zum Zwecke einer Orientierung iiber 
den Spektraltyp, oder fur ganz rohe Messungen. Alio Spcktroskopc, 
welche fiir feinere Untersuchungen, insbesondere fiir Messungen benutzt 
werden sollen, miissen unter strenger Beobachtung der oben aufgcstellten 
Bedingungen konstruiert werden. Als Lichtquelle dient ein feiner Spalt S 
(Abb. 8), welcher von der zu untersuchenden Lichtquelle beleuchtet 
wird. Der Spalt steht im Brennpunkt der Kollimatorlinse C, so daB auf 
das Prisma P ein Biindel paralleler Strahlen von der Offnung der Kolli¬ 
matorlinse C fallt. Das von P erzeugte Spektrum wird durch ein Fernrohr 
mit dem Objektiv K betrachtet oder mittels einer photographischen 
Kamera aufgenommen. Da sich ein vollkommen homozentrisches Biindel 
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praktisch nicht erzeugen laBt, ist die strenge Innehaltung des Minimums 
der Ablenkung fur das Prisma von grtiBter Wichtigkeit. 

So einfach das Prinzip des Spektrographen ist, so schwierig ist seine 
Herstellung und Bedienung. Zur Aufnahme von Sternspektrogrammen 
wird der Spektrograph an das Fernrohr montiert, so daB der Spalt S 
im Brennpunkt des Re- 
fraktorobjektivs steht. Er g J 
ist starken Temperatur- I 
schwankungen und dem 
EinfluB der Biegung aus- 
gesetzt. Beide Einflusse 
erzeugen Linienverschie- 
bungen, welche ein Yiel- 
faches der durch Radial- 
geschwindigkeit erzeug- 
ten Betrage erreichen 
ktanen, ihre Beriicksichtigung wird an spaterer Stelle ausfiihrlich be- 
handelt werden. An die Optik des Spektrographen werden die httchsten 
Anforderungen gestellt, da fehlerhafte Optik Linienverschiebungen er¬ 
zeugen kann, welche jede exakte Messung von Wellenlangen illusorisch 
machen. Ehe ein Spektrograph in Betrieb genommen wird, miissen daher 
seine optischen und mechanischen Teile einer genauen Priifung unter- 
zogen werden. 

§ 2. Die optische Ausriistung 
des Spektrographen und seine Priifung. 

Als Linsen fur den Kollimator und die Kamera sind die verschieden- 
sten Systeme geeignet, als Kollimator z. B. ein Fernrohrobjektiv, als 
Kameraobjektiv eins der gebrauchlichen Systeme fur photographische 
Kameras. Durch Auswahl oder Herstellung von Spezialtypen, welche 
genau den an einen Spektrographen gestellten Bedingungen geniigen, 
laBt sich jedoch die Leistungsfahigkeit eines solchen Apparates erheblich 
steigern. Zur Herstellung durfen naturlich nur reine, lichtdurchlassige 
(Jlassorten verwarult werden. Flir Aufnahmen im Ultrarot oder Ultra- 
violett kommen Steinsalz bzw. Quarz in Frage. Die Dicke der Linsen 
ist auf ein Minimum zu beschranken. 

Die Anforderungen, welche an Kollimator- und Kameraobjektiv ge¬ 
stellt werden, sind ganz verschiedene, und dem jeweiligen Zweck ent- 
sprechend mtissen die Objektive berechnet werden. 

Das Kollimatorobjektiv muB alle Strahlen verschiedener Wellenlangen, 
welche von dem Spalt kommen, genau parallel machen. Da alle Punkte 

14* 



Abb. 8. Spektralapparat. 
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des Spaltes nahe der optischen Achse liegen, ist ein sogenanntes astrono- 
misches Objektiv verwendbar, das ist ein solches, welches nur fur Punkte 
nahe der Achse und fur parallel einfallendes Licht gerechnet ist. Es muB 
natiirlich moglichst frei sein von spharischer Aberration und, da man 
meistens grOBere Gebiete des Spektrums abbildet, gut chromatisch korri- 
giert sein. Man verwendet daher zweckmaBig dreiteilige Systenie aus Gla- 
sern mit vermindertem sekundaren Spektrum, sogenannte Apochromate. 

Etwas andere Bedingungen muB das Kameraobjektiv erfiillen. Die 
spharische Aberration muB mOglichst vollstandig beseitigt sein, dagcgen 
ist eine chromatische Korrektion ganzlich Uberfliissig. Das Spektrum be- 
steht aus einer groBen Zahl monochromatischer Spaltbilder, welche, durch 
das Prisma erzeugt, auf der photographischen Platte nebeneinander 
abgebildet werden. Die chromatische Fokusdifferenz laBt sich cinfach da- 
durch unschadlich machen, daB man der photographischen Platte eine 
bestimmte Neigung gegen die optische Achse gibt. Durch diesen Kunst- 
griff gelingt es, grOBere Bereiche eines Spektrums gleiohzeitig scharf auf 
der Platte abzubilden. Es bedeutet nur einen weiteren Schritt, wenn man 
statt einer Platte einen Film benutzt, den man gcnau der Kurve der 
BildfeldwOlbung und der chromatischen Korrektion anpaBt, indem man 
ihn auf eine entsprechend ausgearbeitete FI ache aus Metal I aufgcspannt 
in die Kassette einlegt. Indessen sind Filme nur fur photometrische 
Zwecke brauchbar, fiir Aufiiahinen, welche der Wellenlangenmessung 
dienen, sind sie zu verwerfen. Bei Verwendung cincs Films erhiilt man 
naturgemaB grOBoro Spektralbezirke scharf, da die Glasplatte (lurch 
entsprechende Neigung nur einem beschrankten Teil der (chromatischen 
Kurve wegen deren Kriinunung angeschrniegt werden kann. Die Kriim- 
mung ist jedoch in den moisten Fallen so schwach, daB immer ein groBerer 
Spektralbereich zur scharfen Abbildung kommt, und zwar sowohl bei 
einer nicht achromatisehen Linse als auch bei einer solehen, wehche fur 
eine Stelle im Kpektmni chromatisch korrigiert ist, selbst wenn dieser 
Punkt weit von der aufgenommenen Gcgend entfernt Iiegt. Man kann 
als Kameraobjektiv schon eine gewChnliche Linse aus der Nubstanz der 
Prismcn verwcndcn, wie folgende kleine Bctrachtung zeigt 1 ). 

Bedeuten: 

I'i und r 2 die Krurnmungsradieri der Linse, 
n den Brechungsexponcnten irgendeines Strahlcs, 

W sein Ablenkungswinkel, 

P den Prismenwinkel, 

F die Brennweite der Linse fur den betreffenden Strahl, 


l ) J. Hartmann, Z. f. Instrkde. 20, 17 u. 47. 1900. 
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so gilt fur das Prisma im Minimum der Ablenkung: 

n - sin £(W +P)cosec |P - sin JWctg JP + cos £W (1) 

und fiir die Linse: R ri r 0 

F = . ; R- 1 2 ~. (2) 

n -1 r! + r 2 

Aus (1) und (2) ergibt sich: 

p __^_ / Q \ 

sin £ W etg £ P- (1 -'cos £ W) K ' 

als Polargleichung der Brennlinie bezogen auf den optischen Mittelpunkt 
der Linse als Pol. Abb. 9 zeigt diese fur ein 60°-Prisma und fur ver- 



schicdene Brechungsexponenten bzvv. fiir die ihnen entsprechenden Ab~ 
Ienkungswinkel. Fiir nieht zu grolie Ablenkungswinkel ist die Brennlinie 
eine zum einfallenden Strahl parallele (Jerade, so dall man (lurch cnt- 
sprechende Neigung der Kassette groBere Spektralbereiehe gleichzeitig 
seharf abbilden kaiin. Diese Tatsacho ist von ciniger Bedeutung fiir den 
Ban von Quarzspektrograph(m (S. 2(51). 

Auf Orund dieser Oberlegungen ist von Hartmann ein zweitciliges Ka- 
meraobjcktiv angegeben worden 1 ), welehoH lediglich 
auf spharische Aberration und Korna korrigiert ist. 

Ks wird von Zioiss mit deni (MTmmgsverhaltnis 1 :12 
unt.er der Bezeiehnung( Him mat hergestellt (Abb. 10). 

Das Arbeiten mit stark geneigter Platte bringt 
allerdings eine Sehwierigkeit mit sitdi, auf die be- 
senders bei der Messung von Radialgesohwindig- 
keiten Riieksieht genommen vverden mulJ. 'Die Lage 
des Spektrums auf der Platte in Richtung der Dis¬ 
persion nail] genau definiert sein. Sehon eine geringe Versehiebung ver- 
ursaeht einen merkbaren Fokussierungsfehler und dieser vviederum cine 
Linienvcrschiebung (s. S. 227). 



Abb. 10. Hartmann- 
s<jh(*r C'hromut (Zrciss). 


1 ) fl. Hartmann, Z. f. In,strk<l<\ 24, 257. 
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Der Durchmesser des Kameraobjektivs muB etwas grOBer sein ah 
derjenige der Prismen oder gar als der des Kollimators, um einen unge- 
hinderten Strahlengang zu gewahrleisten. Die Brennweite kann beliebig 
gewahlt werden. Sie gestattet bei Verwendung ein und desselben Prismen- 
satzes auf bequeme Weise die Veranderung der Lange des Spektrums. 
Eine langbrennweitige Kamera ergibt eine grOBere Lange als eine kurz- 
brennweitige. An demselben Spektrographen werden daher stets mehrere 
Kameras benutzt. Zur Aufnahme von Spektren sehr schwacher Objekte 
werden heute Objektive mit extrem groBem Offnungsverhaltnis benutzt. 
Ein dreiteiliges lichtstarkes Kameraobjektiv mit dem Offnungsverhaltnis 
1:4,5 ist von Schwarzschild berechnet worden 1 ). Auf dem Mount 
Wilson Observatory ist an dem Spektrographen, der in Verbindung mit 
dem lOOzOlligen Spiegel benutzt wird, neuerdings eine Kamera mit dem 
Offnungsverhaltnis 1:0,6 in Gebrauch. Diese Kamera, welche spiiter an 
dem geplanten 200z0lligen Spiegel benutzt werden soli, crmOglicht selbst 
die Aufnahme von Spektrogrammen der sehr lichtsehwachen auBer- 
galaktischen Nebel. Die Bestimmung von Radialgesch wind igkei ten mit 
einer solchen Kamera wird natiirlich sehr ungenau; der mittlcre Felder 
ist von der GrOBenordnung ± 100 km/sec. Da jedoeh die auBcrgalak- 
tischen Nebel sehr groBe Radialgeschwindigkeiten haben, grOBcnord- 
nungsmaBig 1000 bis 40000 km/sec, so fallt diese Unsiehcrheit der Mes- 
sung nicht sehr ins Gewicht. Die Bcnutzung einer solchen Kamera in 
Verbindung mit einem lichtstarken Spiegel liefert sehr wertvolles Material 
uber die Geschwindigkeit der auBergalaktischen Nebel 2 ). 

Das Objektiv dieser Kamera, berechnet von W. B. Rayton, ist einem 
gewOhnlichen Mikroskopobjektiv ahnlich (Abb. 11). Es hat nur 32 mm 

Brennweite bei einem Offnungsverhalt¬ 
nis von 1:0,59 und gibt eine gute Bild- 
scharfe selbst bei groBer Spaltweite (0,2 
bis 0,6 mm). Der Brennpunkt hat nur 
2 mm Abstand von der letzten Linsen- 
flache. In diesern Raum muB der Kas- 

Abb. 11. Kameraobjektiv. settenschieber untergebracht werden. 

Dieser besteht aus drei Metallfolien von 
ungefahr 0,2 mm Dicke, welche je ein Loch von 8 mm Durchmesser 
haben. Die mittlere gleitet zwischen den beiden auBerenund der Schieber 
ist geOffnet, wenn die drei LOcher zusammenfallen. Fur die Aufnahme 
werden Filme verwandt. Die Lange des Spektrums zwischen X - 3888 
und X = 5015 betragt nur 2,67 mm. Die chromatische Brennweiten- 

J ) K. Schwarzschild, Sitzungsber. Preufi. Akad. Wiss. 1912, 1220. 

2 ) P. ten Brugghnoate, Naturwiss. 24, 609. 1936. 
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differenz zwischen diesen beiden Wellenlangen ist 0,1 mm. Wegen der 
Lichtstarke braucht man fur das Spektrum eines Sternes 12. GrttBe eine 
Belichtungszeit von nur 10 Minuten, fur die schwaehsten Nebel aber eine 
solche von 10 Stunden und mehr 1 ). Ein noch lichtstarkeres Objektiv ist 
neuerdings von R. J. Bracey berechnet worden. Es hat ein Offnungsver- 
haltnis von 1:0,36, ist von einem der gebrauchlichen Immersionssysteme 
fur Mikroskope abgeleitet und wird auch in Verb indung mit einer passen- 
den Immersionsflussigkeit zwischen Hinterlinse und Emulsion benutzt 2 ). 

Die Brennweite der Kamera ist ohne EinfluB auf das AuflOsungs- 
vermOgen eines Spektrographen. Dieses hangt vielmehr, rein geometrisch 
betrachtet, ab von der Starke der Dispersion der Prismen, von der 
Offnungsweite des Spaltes und von der Brennweite der Kollimatorlinse. 
Die untere Grenze der trennenden Kraft laBt sich leicht angeben. Es 
liegt auf der Hand, daB ein Spektrograph nur solche Einzelheiten noch 
trennen kann, deren Distanz grOBer ist als die scheinbare Spaltweite. 
Letztere laBt sich leicht ermitteln. Es seien fiir ein Prisma mit dem 
brechenden Winkel P a, /? und a', /?' Eintritts- und Brechungswinkel 
an den beiden Elachen des Prismas fiir einen Strahl, welcher von der 
cm non Spaltkante herkommt. Dann ist 


sin a -n-sin/S 
sin a' «n-sin/?' 

/»+P'-P 

cos a ■ d a ~ n • cos /? • d /? 
cos a'-da' -n-cos/?'*d/9' 
dfl i d/?' - 0. 


W 


( 0 ) 


Dabei bedeutcn, wie ohne weiteros einzusehen ist, da die wahre Spalt- 
weite, da' die scheinbare Spaltweite. Zwischen beiden besteht dann die 
Beziehung: f , eosaeos/S' 


da' “ - 


cos a cos /? 


da 


(«> 


und im Minimum der Ablenkung, wo a =• a' und /?' = /?: 

da'*---da. (7) 


Im Minimum der Ablenkung sind wahre und scheinbare Spaltweite 
einander gleieh. 

Betragt nun die Brennweite des Kollimators f, die wahre Spaltweite 
in mm s, so ist die Spaltweite, ausgedriickt in Bogensekunden: 


da ~ 


s_I_ 

f sinl"’ 


(«) 


h W. B. Rayton, Astrophys. Journ. 72, 59. 1930. 
2 ) R. JT. Bracey, Astrophys. Joum. 83, 179. 1936. 
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Unter diesem Winkel erscheinen in der Brennebene der Kamera die 
Spektrallinien. Hat die Dispersion den Wert S"/ A, so wird damit die 
untere Grenze fur die trennende Kraft: 

(9) 

ausgednickt in der Einheit, in welcher A gemessen wird. Diese Grenze 
wird man praktisch nie erreichen, da die Beugungen am Spalt, an den 
Objektiven und an den Prismen das AufltisungsvermOgen ungiinstig 
beeinflussen (vgl. Beitrag Stromgren, S. 469). Eine nicht untergeordnete 
Rolle spielt auch das Plattenkorn, da man fast immer genotigt ist, hoch- 
empfindliche, also grobkftrnige Emulsionen zu verwcnden. 

Aus diesen Erwiigungen folgt, daB man dem Kollimator eine mbglichst 
groBe Brennweite geben wird. Dabei ist jedoch zu benioksichtigen, daB 
das Offnungsverhaltnis des Kollimators nieht beliebig gewiihlt werden 
kann. Da der Spektrograph in der Astronomic stets in Verbindung mit 
einem Pern rob r benutzt wird, wobei der zu untersuehende Stern (lurch 
das Fernrohrobjektiv auf den Spalt abgebildet wird, so ist klar, daB das 
Offnungsverhaltnis des Kollimators gleieh dem Offnungsverhaltnis des 
Fernrohrobjektivs sein muB. 1st es kleiner, so tritt ein Liehtverlust ein, 
ist es dagegen grflBcr, so wird es nieht ausgenutzt. Damit sind abcr der 
Brennweite des Kollimators bcstimmte Grenzen gesetzt. Mit der Brenn- 
weite wilchst der Durehmesser. Von diesem anderscits ist die GroBe der 
Prismen abhiingig. Abgesehen von den Sehwierigkeiten der Herstellung 
ubermiiBig groBer Prismen, werden bei soleh groBen Glasmassen die 
Liehtverluste (lurch Absorption unzulassig groB. 

Zur Verringcrung der Absor])tion ist also die GroBe dor Prismen auf 
das unbedingt notwendige Mali zu besehranken. Unabhangig von der 
GrOBe sind die Reflexionsverluste. Diese sind (lurch passende Wahl der 
Prismenform auf ein Minimum zu bringen. Man geht hierbei von der 
Erwagung aus, daB (lurch Reflexion Polarisation des Dichtes eintritt. 
Fiillt ein Lichtstrahl unter den Polarisationswinkel p, definierf (lurch: 

n tgp ( 10 ) 

auf eine (dasflache, so ist der reflektierte Toil vollstiindig in der Finfalls- 
ebene polarisiert, der durehgehende Teil zeigt als Restwirkung eine 
partielle Polarisation senkrecht zur Einfallsebene. Von diesem durch- 
fallenden Teil wird also an der zweiten Flache eines Prismas ein ge- 
ringerer Teil reflekticrt als an der ersten. Schaltet man mehrere Prismen 
hintereinandor, so kann der gtinstigste Fall eintreten, daB das durch- 
fallende Lieht vollstiindig polarisiert wird, daB also tiberhaupt keine 
Reflexion mehr stattfindet. Unter Beachtung dieser Tatsachen sind die 
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Prismen auszuwahlen, d. h. der brechende Winkel P ist so zu wahlen, 
daB der Einfallswinkel a an der ersten Flache gleich dem Polarisations- 
winkel p ist, wenn das Prisma im Minimum der Ablenkung steht. P er- 
gibt sich einfach aus der Beziehung: 

sin a -n-sin |P, (11) 

wobei a gegeben ist durch: 

n = tg a. (12) 

Fur verschiedene Brechungsindices erhalt man damit folgende Werte 
fiir P (Tabelle 4). 

Bei Benutzung gewOhnlicher Glassorten betragt also der giinstigste 
Prismenwinkel 60° bis 67°. Jede andere Prismenform wirkt sich ungiinstig 
auf die Lichtstarke aus. Irrig ist besonders die 
Ansicht, daB der brechende Winkel moglichst 
groB zu wahlen sei, daB darum das Ruther- 
fordsche Prisma dem einfachen Prisma bei den 
grOBeren Dispersionen iiberlegen sei. Im all- 
gcmeinen zeigen die zusammengesetzten Prismen 
beziiglioh der Liclitstarke ein ungiinstigeres 
Verhalten als ein Satz einfacher Prismen mit 
< ler gleichen Dispersion, so daB fur Stern- 
spektrographen nur einfache Prismen in Frage 
komiiKMi. Diese r ratsaehe hangt damit zusam- 
men, dab sich bei zusammengesetzten Prismen der giinstigste Einfalls¬ 
winkel nicht einhalten laBt, weil innner zwei verschiedene Einfalls¬ 
winkel vorkommen, und daB der Roflexionsverlust bis zum Polari- 
sat ionswinkel nahezu unahhangig vom Einfallswinkel ist, auBerdem 
kbnnen bei (•ompniind-Prismcn, besonders bei groBeren dieser Art (lurch 
das Vcrkitten infolge der Temperatursehwankungon, denen der Astro- 
spektrograpli ausgesetzt ist, leicht Vers])annungen auftreten, welche sich 
ungiinst ig auf die Scharfe der Linien auswirken. 

Ncben dem gi'instigsten Prismenwinkel spielt die (JroBe der Prismen 
eine Rolle. Es ist selhstverstandlich, daB diese so zu wahlen ist, daB die 
Prismen den ganzen, vom Kollimator kominenden Lichtkegel aufnehmen 
kOnnen. Andererseits inuB man sich bier auch auf das Notwendigste 
beschriinken, derm abgesehen davon, daB mit der (IroBc der Prismen 
die Nchwierigkeit der Herstellung, damit ihr Preis zunimmt, wachst mit 
der (JrftBe ihr (lewieht und die (Jefahr eines schlechten Temperatur- 
ausgleiches. Es ist darum gewiB keine liberfliissige Arbeit, wenn man 
einmal untersucht, ob ein merklicher Lichtverlust eintritt, wenn man 
mit der (IrtfBc der Prismen etwas unter dem maximalen Wert bleibt. 


Tabelle 4. 

Brech ungsindex und 
b re c bender W i n kel. 


n 

P 

1,50 

G7°23' 

1,55 

«5 C '39' 

1,00 

o' 

1 ,«5 

(>2'2ti' 

1,70 

fllPiifi' 
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Man wird dann ein etwas verkleinertes Prisma so in den Strahlengang 
stellen, daB ein Teil der Strahlen an der breohenden Kante ungenutzt 
vorbeigeht, denn dann ist, wie Abb. 12 zeigt, der Liehtweg im Prisma 

um die Dioke der Platte BCC'B' 
kleiner. In der Figur bedeuten: 

0 das Kollimatorobjektiv, 

AB'C' das erforderliehe grOBte 
Prisma, 

ABC das verkleinerte Prisma. 

DurchVerkiirzungdes Lichtwegcs 
im Glas kann unter Umstunden der 

Abb. 12. Gewinn an Liohtat&rke .lurch Verlust an der brechenden Kante 
Vcrklcincrung <l.w PriVanae. komponsiert werdon. 

Betr&gt der Durchmcsscr des 
Kollimators 2r und ist DE -1 eine zur brechenden Kante parallele 
Sehne der KollimatorOffnung, so ist: 

g--r-cosa; 1 ■= 2r-sina. (13) 

"'enn g nach der brechenden Kante hin positiv gorechnet wird, und das 
Flacheneleinent dv: 

dv =« 1 • dg ~ 2 r 2 - sin® «• da. (14) 

Hat der GrenzstrahlFG, der die brechondo Kante lieriihrt, den Al>stand g 0 
vom Mittelpunkt des Kollimators und don Zentriwinkcl a 0 , so ist ont- 
sprechend: 

g 0 --r-cosa 0 . (1.5) 

Das aus dv austretcnde Strahlenbiindel trifft das Prisma im Abstand k 
von der brechenden Kante: 

k “ (go-g)‘seci, (1«) 

wenn i der Einfallswinkel ist, und es legt im Prisma den Weg: 

(»*= 2k-sin JP ” 2(g 0 -g)-seci-sin £P (17) 

und bei m Prismen den Weg: 

mco » 2 mr (cos a-cos aj ■ sec i • sin ^P ~ z (cos a- cos a 0 ), (1H) 

wo z die Instrumentalkonstante 

z -2mr-seci-sin£P 

ist. Bei einem Absorptionskoeffizienten c des Glases ist die Intensit&t 
des aus den Prismen austretenden Lichtes 

I -1 0 -e m " -1 0 -c* (0 “ “- 00 * “d. 



(19) 
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Die aus dem Flachenelement dv austretende Lichtmenge wird demnach 
dL = I 0 -c mw • dv - 2r 2 • I 0 ■ c z (cosa ' cos «• } sin 2 a• da (20) 

und die gesamte durch das Prisma gehende Menge 

L = 2 r 2 • I 0 • / c z (coB “ "' cos • sin 2 a • da. (21) 

6 

Die aus dem Kollimator austretende Lichtmenge ist aber: 

L 0 -r 2 :rc-Io (22) 

und damit die Absorption durch das Prisma: 

L/L 0 = (2 In) • / c z (c0fl “ - cos • sin 2 a* da. (23) 

6 

Der Reflexionsverlust braucht nicht beriicksichtigt zu werden, da er 
von der GroBe der Flachen unabhangig ist. 

Die Integration laBt sich leicht durch Reihenentwicklung durchfiihren, 
wenn man c =e x substituiert. Dann wird: 


L/L () « (2/jt) • e “ xz COH “<’/ e xzCOH “sin 2 a • da. (24) 

b 

Die hier angefiihrte Untersuchung ist zuerst von Hartmann angestellt 
und auf den Spektrographen III des Astrophysikalischen Observatoriums 
Potsdam angewandt wordcn 1 ). Fur dicsen ist: 

2 r 32mm; P (>3° 284); i 01° 4^5; m 3; c 0,993065, 


T a belle 5. 
PrismengroOn und 
Absorption. 


Die Auswertung des Integrals liefert cine stark konvergierende Reihe 
und die Kinfilhrung der soeben angegebenen 
Zahlenwerte ergibt Tabelle 5. 

Wie man Nicht, wird ubcrrasehenderweise das 
Verhiiltnis .L/L 0 mit abnehmendcr PrismengrOBe 
zuniichst groBer und erreieht bci a 0 140 J den 
giinstigsten Wert. Dadureh ergibt sich fiir den 
gonannten Spektrographen cine Verkleincrung 
der Prismcn von 07,55 mm Kantenlange auf 
50,05 mm, welehe aueh vorgenonunen wurde. 

Sicher ist also nach der vorangehenden Unter¬ 
suchung, daB durch geringe Verkleincrung der 
Prismen ein Lichtverlust keinesfalls auftritt. 

Mit Riic-ksicht auf mOglichst groBes Auf lOsungs- 
vermOgen ist der Spalt des Spektrographen so 
eng wie mOglich einzustellen. Aber auch aus anderen Griinden darf 

J ) J. Hartmann, Z. f. Instrkde. 20, 47. 1900. 


«0 


IS0° 

0,5379 

170° 

0,5424 

100 

0,5514 

150 

0,5591 

140° 

0,5003 

130° 

0,5512 

120° 

0,5290 

110° 

0,4929 

100° 

0,4425 
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die Spaltweite nicht zu groB gewahlt werden. Der Spalt muB die 
Funktion einer selbstandig leuchtenden Lichtquelle ubernehmcn, damit 
bei unveranderter Stellung von Spalt und Kollimator der Strahlen- 
gang eindeutig definiert ist. Diese Bedingung ist nur dann erfiillt, 
wenn der Spalt durch diffuses Licht beleuchtet wird. Bei der Auf- 
nahme von Sternspektrogrammen ist dies jedoch nieht der Fall. In 
diesem Falle muB der Spalt stets enger sein als der Durchmesser des von 
dem Fernrohrobjektiv erzeugten Beugungsbildes. Bei weiter geOffnetem 
Spalt fungiert das Brennpunktsbild selbst als Lichtquelle, und man er- 
halt nur dann einigermaBen brauchbare Spektrogramme, worm dieses 
genau im Fokus des Kollimators steht, da im anderen Falle die Strahlcn 
den Kollimator nicht parallel verlassen. 1st der Spalt dagegen enger als 
das Beugungsbild, so ist die genaue Fokussicrung des Fernrohrobjektivs 
auf den Spalt nur von untergeordneter Bcdeutung. Ungenaue Fokussie- 
rung bedingt dann nur eincn Liehtverlust. Strenge Voraussetzung ist 
jedoch, daB der Spalt genau im Fokus des Kollimators steht. Da die 
Prismen nur fur cine bestimmte Wellenlange in das Minimum der Ab- 
lenkung gestellt werden kftnnen, so ist fur den Kollimator, wie schon 
friiher erwalmt, ein guter ehromatis(;her Korrektionszustand zu fordern. 

Bei gewOhnlichen zweitciligen Objektiven erfolgt 
die Achromatisierung fiir 1 Wellenlangtai A, und 
A a (Abb. 13). Um eine groBere Strecke des Spek- 
trums scharf abzubilden, stellt man die Prismen 
fiir den Scheitel A 0 der Farbenkurve auf das 
Minimum der Ablenkung. Der Spalt wird jedoch 
nicht in den Fokus dieser Wellenlange, welche ja 
die kiirzeste Brennweite des ganzen Systems hat, 
eingestellt, sondern etwa in den Fokus von X x 
und A 2 . All© Strahlen dieser Wellenlange verlaHsen 
dann den Kollimator j)arallel und gelangen zur 
homozentrischen Abbildung. Fiir A () findet homo- 
zentrische Abbildung deshalb statt, weil die 
Prismen fiir diese Wellenlange im Minimum der 
Ablenkung stehen. 

Um diese Manipulationen ausfiihren zu kiinnen, 
muB der Korrektionszustand des Kollimators bekannt sein. Fs ist also 
notwendig, dicsen, ebenso wie die iibrige Optik, vor Benutzung cines 
S[)ektrographen auf seine Brauchbarkeit zu priifen. AuBer auf die chro- 
matische Korrektion hat sich die Untersuchung noch auf spharische 
Aberration, Astigmatismus und auf mOglichst genaue Bestimmung der 
versehiedenen Brennweiten zu erstrecken. 
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Ein einfaches und elegantes Verfahren zur Untersuchung von Objektiven 
(vgl. anch Beitrag Stobbe, S. 101) ist von Hartmann angegeben worden 1 ). 
Blendet man ein Objektiv bis auf zwei kreisfOrmige Offnungen ab, deren 
Durchmesser ungefahr 1 / 200 der Brennweite ist und welche auf demselben 
Durchmesser in gleichem Abstand von der Mitte liegen, so werden da- 
durch 2 Strahlenbiindel ausgeblendet, wenn das Objektiv durch eine 
punktformige Lichtquelle beleuchtet wird. Auf einem Schirm E ini Bild- 
raum (Abb. 14) entstehen im allgemeinen zwei 
(unscharfe) Bilder der Lichtquelle. Diese fallen 
nur dann zusammen, wenn sich der Schirm im 
Brennpunkt P des Objektivs befindet. Benutzt 
man als Bildebene eine photographische Platte, 
und stellt man diese einmal intrafokal nach E 1? ^bl). 14 . Hartmannseho 
dann extrafokal nach E 2 , so erhalt man auf ihr Blondenmethodo. 

4 kreisfOrmige Bilder der Lichtquelle. Der Ab¬ 
stand e 1 bzw. e 2 je zweier zusammengehoriger Bilder laSt sich mit 
groBer Scharfe messen. Werden die den Htcll ungen E 0 , E x und E 2 ent- 
sprechenden Ablesungen an einer Fokusskala mit A 0 , A x und A a be- 
zeiclmet, so gilt: 

A ,.- A i + - < ’ l -( A 1 -Ai); (25) 

c l '■ <2 

hus dicser Formel ergibt sich der Fokus sehr genau. 

.Jeder das Objektiv durehsetzende Strahl laBt sich durch 3 Parameter 
charaktorisicren, durch seinen Abstand r vom Objektivzentrum, durch 
den Winkel <p zwischcn dem Radius r und einer beliebigen Nullrichtung 
und durch seine Wellcnlangc A. Die Brennweite ist claim im allgemeinen 
cine Funktion dicser drei OrbBen: 

A ( , 1 (r, 7 ’ • 

Bezcichnet man (lurch den Index 0 konstantgehaltene Wcrte der be- 
trcO’enden Variablen, so ist: 

f(r,(/’<), A 0 ) die spharische Aberration und der Zoncnfchlcr, 
f(i , 0 ,y , „. A) die ehromatisehe Aberration, 
f (r 0 ,</\ A 0 ) der Astigmatismus. 

Die erste und dritte Funktion laBt sich (lurch nur zwei extrafokale 
Blendenaufnuluncii ormitteln, wenn man die Blende nicht nur mit 
zvvei Offnungon versieht, somlern mit mehreren, welche sich in vcrsehic- 
denon Abstandcn von der Mitte belindcn. Da der Astigmatismus dadureh 
gekennzeichnct ist, dab die Brennweite fur ein bestimmtes <j) (p {) einen 

») ,J. .Hartmann, Z. f. fnst-rkde. 34, 33 11 . 97. 1914. 
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groBten Wert und fur cp$± 90° einen kleinsten Wert hat, daB also die 
Beugungsbilder einer punktfSrmigen Lichtquelle keine Kreise, sondern 
Ellipsen sind, so folgt daraus, daB man alle Blenden6ffnungen mit dem 
gleichen Abstand r vom Objektivzentrum aquidistant anordnet. Das 
Mittel aller Werte A 0 , welches sich fur diese Zone r ergibt, ist dann ohne 
weiteres der von Astigmatismus freie Zonenfehler. Man wird sich bei 
diesen Untersuchungen im allgemeinen darauf beschranken kOnnen, 
Zonenfehler und Astigmatismus nur fur eine Wellenlange, bzw. fur weiBes 
Licht, zii bestimmen, da die chromatische Differenz der spharischen 
Aberration meistens sehr klein ist. Immerhin ist die Genauigkeit des 
Verfahrens so groB, daB man auch diese kleine Abweichung noch ermitteln 
kann. Bei der Benutzung weiBen Lichtes entstehen auf der photogra- 
phischen Platte keine runden Bildpunkte, sondern infolge der chroma- 
tischen Aberration kurze Spektren. Diese unerwiinschte Wirkung wird 
jedoch beseitigt, wenn man eine orthochromatische Platte mit Gelbfilter 
verwendet. 

Die Bestimmung der chromatischen Aberration nach dem Blenden- 
verfahren ist etwas umstandlicher, da man fiir jede Wellenlange zwei Auf- 
nahmen machen miiBte. Es geniigt allerdings auch hier, die spharische 
Differenz der chromatischen Aberration zu vernachlassigen, also letztere 
nur fiir eine Zone zu bestimmen, aber damit ist zunachst nicht viel ge- 
wonnen. Man kann das Verfahren dadurch vereinfachen, daB man eine 
Blende mit zwei Lochern auf gleichem Durchmesser verwendet und an die 
Stelle E statt der photographisehen Platte den Spalt eines kleinen 
Spektrographen bringt, so daB dieser in die Verbindungslinie der Lttcher 
fallt. Jedes der beiden Blendenbilder wird dann in ein gekrummtes 
Spektrum ausgezogen. Die Starke der Kriimmung ist vom chromatischen 
Korrektionszustand abhangig. Die Abstande der beiden Spektren an 
Stellen gleieher Wellenlange ergeben dann nach der obigen Formel die 
chromatische Aberration. Bei diesem Verfahren kommen natiirlich 
bei kleinen Objektiven Sterne als Lichtquelle nicht in Frage, da diese 
bei der starken Abblendung des Objektivs viel zu lichtschwach sind. 
Man kann zu diesem Zwecke jedoch mit Vorteil diffuses Tageslicht ver- 
wenden, welches man (lurch eine enge Offnung in den verdunkelten Beob- 
achtungsraum fallen laBt. Der so erzeugte kunstliche Stern ist lichtstark 
genug, um ausexponierte Spektren in wenigen Minuten zu geben. Es ver- 
steht sich von selbst, daB alle Beobachtungsergebnisse, welche mit irdi- 
schen Lichtquellen gewonnen sind, mit der bekannten Objektdistanz 
auf unendliche Entfernung reduziert werden. Man kann dies jedoch 
dadurch umgehen, daB man das Licht vor dem Durchgang durch die zu 
priifende Optik durch eine besondere Linse parallel macht. Es hat zu- 
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nachst den Anschein, als miiBten dann alle Fehler dieser Linse in Rech- 
nung gestellt werden. Dies ist jedoch nicht der Fall, wie folgende Be- 
traohtung lehrt: 

Es sei eine Linse mit der Brennweite F (Abb. 15) gegeben. Fur diese 



Abb. 15. Ableitung der Cornuschen Beziehung. 


gelten, wenn a undb Bild- und Objektweite sind, folgende Beziehungen : 

1/a + 1/b *» 1/F; tga=A/a; t gi 5=A/b; tga +tgj8 = A/F. (26) 

Fur einen Strahl, der in einer bestimmten Entfernung A von der optischen 
Achse einfallt, ist dann: 

da dyS A A0 cos 2 £, 
cos 2 a cos 2 ft cos 2 a 

d/J = -(A/b 2 )-db cos 2 /} 
da - + (A/b 2 )-dl>-cos 2 a. 

Fallen Brennpunkt und Bildpunkt zusammen, so wird mit a “0; b “F 

da - A/F 2 -db . (28) 


Der EinfluB einer geringen Defokussierung db hat eine uni so kleinere 
Anderung (ler Parallelitat da der austretenden Strahlen z,ur Folge, je 
grOBer die Brennweite F ist. 

Es sei mm cm Kollimator mit der Brennweite F„ gegeben. fm Brenn- 
ptmkt steht eine punktftirrnige Lichtquelle, so dab den Kollimator ein 
Bundel paralleler Strahlen verlaBt. Dieses Bundel geht (lurch ein Objektiv 
von der Brennweite F k und wird in (lessen Brennpnnkt zu einem Bild 
der Lichtquelle vereinigt. Es fragt sich, welche Fokussierungsanderung 
db k der Kamora nOtig ist, wenn die Lichtquelle urn den Betrag db ( , aus 
dcm Fokus des Kollimators geselioben wird. Fiir den Kollimator gilt: 


da- i (A/F 2 )-(lb c (29) 

und fiir die Kamera: 

da - -(A/F k )-db k , (30) 

also wird: 

db k - -(F k /F c ) 2 -db c . (31) 


Durch passende Wahl des Yerhaltnisses F k /F 0 lalit sich erreichen, daB 
ein Herausriicken der Lichtquelle aus dem beaten Fokus des Kollimators 
auf die Fokussierung der Kamera praktisch keinen EinfluB mehr hat, 
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mit anderen Worten, alle Fehler des Kollimatorobjektivs spielen dann 
bei der Untersuchung des Kameraobjektivs keine Rolle mehi\ da die 
genaue Fokussierung des letzteren nur abhangig von scinen Fehlern ist. 
Fiir die Untersuchung von Astrospektrographen ist aber der erforderliche 
langbrennweitige Kollimator stets vorhanden in (testalt des hernrohr- 
objektivs. Die Ermittlung der Farbenkurve der Spektrographenoptik 
geht dann wie folgt vor aich: In den Brennpunkt des Fernrohrobjektivs, 
der meist sehr genau bekannt ist, wird ein Spalt gesetzt, welcber etwa 
durch den Eisenbogen beleuchtet wird. Der Spalt brauoht nach den 
Erorterungen auf S. 215 nicht sehr eng zu sein. Vor der Mitte desObjek- 
tivs wird ein Prisma, am einfachsten das des Spektrographen selbst, ge¬ 
setzt, und hinter dieses das zu untersuchcnde Objektiv. Vor demselben 
wird eine Blende angebraeht, welche aus zwei parallelen Kehlitzen be- 
steht, die der brechenden Kante des Prismas parallel stehen. Durch 
intra- und extrafokale Aufnahmen des Eisenspcktrums wird dann jcde 
Eisenlinie verdoppelt, und die Distanz der beiden Komponenten ergibt 
genau wie oben beschrieben den Fokus fiir die botreffende Wellenliinge. 
Voraussetzung des Verfahrens ist naturlich, dab das Prisma keine fokalen 
Eigenschaften bcsitzt, d. h. dab seine Flaehcn vollkommen plan sind. 
Ferner ist darauf zu achten, dab das Prisma stets an der gleicben Stelle 
vor dem Fernrohrobjektiv steht, damit etwaige stiirkere Zonenfehlcr 
desselbcn eliminiert werden. 

Das soeben bcsehriebene Verfahren ist bei sinngemaber Abiinderung 
der Versuchsanordnung zur Bestimmung der anderen Fehler des Objek- 
tivs geeignet, wenn nur das als Kollimator benutzte Fernrohrobjektiv 
nicht zu den sehlechtestcn seiner Art gehcirt. An die Stelle des Spaltes 
ware dann in den Brennpunkt ein Diaphragma zu setzen, welches mit 
monochromatischem oder weibem Lieht beleuchtet wird. Das Prisma 
fill It fort, und an Stelle der Sehlitzblende tritt die Hartmannsche boch- 
blende. 

Nach dem soeben besehriebenen Verfahren lassen sicb fiir Objektive 
genaue zahlenmabige Angaben uber alle auftretenden Fehler nmchen. 
Die Methoden vcrsagen allerdings leicht, wenn es sich urn sehr kleine 
Objektive handelt, da dann wegen der geringen Durehinesser der Blenden- 
ftfFnungen die extrafokalen Bildcr (lurch Beugungen zu unscharf werden. 
In dicsem Fade kann man sich nur (lurch extra- und intrafokale Auf¬ 
nahmen ohne Blende helfen. Der beste Fokus wird durch Schiitzung der 
Bildgute oder durch Bestimmung des Durchmessers der Bilder punkt- 
formiger Lichtquellen ermittelt. Es licgt auf der Hand, dab diese Methode 
nicht die (Jenauigkeit der friiheren zu erreichen gestattet, immerhin 
kann sie branch bare Resultate ergeben. 
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Ein Verfahren, welches zunachst nur eine qualitative Priifung von 
Objektiven beziiglich der Griite ihrer geometrischen Gestalt ermOglicht, 
dafiir aber Aufklarung iiber kleinste lokale Schliffehler gibt, ist das sog. 
Schlierenverfahren. Es beruht auf folgender Uberlegung: 

Die Zonenfehler 9 ?(r) mftgen den in Abb. 16a dargestellten Verlauf 
haben, und Abb. 16b sei der dazugehbrige Strahlengang fiir zwei Zonen. 
Fiihrt man eine Messerschneide S bis zur optischen Achse in den Strahlen - 



gang ein, so ergibt sich fiir das unmittelbar hinter der Schneide beob- 
achtende Augc ein Bild wie Abb. 16c. Alle Strahlen, fur welche die 
Schneide cxtrafokal steht, werden zur Halfte abgeblendet. Die auf der 
anderen Seite als die Selnieide liegende Objektivhalfte erscheint dunkel 
his zu der Zone, in deren Brennpunkt die Schneide steht. Diese Zone 
win! vollstandig abgeblendet, es entsteht ein dunkler Ring. Die Strahlen, 
fiir welche die Schneide intrafokal steht, werden ebenfalls nur zur Halfte 
abgeblendet, und die hinter der Schneide liegenden entsprechenden 
Halbzoncn erscheinen dunkel. Bringt man hinter die Schneide statt des 
Auges eine photographische Kamera, die auf das Objektiv fokussiert 
ist, so laBt sich die Erscheinung auch photographieren. Es entsteht ein 
Fokogramm wie Abb. 16d. Dieses ist von deni 30 cm-Objektiv der Leip- 
ziger Sternwarte genommen und zeigt auBer den in Abb. 16a dargestell¬ 
ten Zonenfehlern noch eine starke Schliere, die sich nur auf diese 
Weise zu erkennen gibt. Die Method© kann leicht zur quantitativen Be- 
stimmung der Zonenfehler benutzt werden, wenn sich die Schneide in 
Richtung der optischen Achse meBbar mikrometrisch verschieben laBt. 

Handb. d. ExporimentalphyHik, Bd. XXVI. 15 
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Man macht bei verschiedenen Schneidenstellungen Aufnahmen und er- 
halt fur jede Aufnahme die Zone, in deren Brennpunkt die Schneide 
stand. Die Lichtquelle muB natiirlich punktformig sein. Fur astronomische 
Objektive benutzt man zweckmaBig einen hellen Stern. Wegen der Luft- 
unruhe laBt sich die Erscheinung dann meistens nicht rnehr visuell beob- 
achten, wohl aber noch photographieren. Starke lokale Fehler kann man 
aber auch dann noch direkt sehen, wenn man das Auge ohne vorgesetzte 
Schneide in den Brennpunkt des Objektivs bringt, und man kann auch 
die Gesamtoptik eines Spektrographen in dergleichen Weise priifen, wenn 
der lichtstarkste gelbe Teil damit erreichbar ist. Es laBt sich allerdings 
nicht entscheiden, in welchem Teil der Optik der Fehler zu suchen ist. 

Nachdem die Objektive eines Spektrographen nach ciner der vorigen 
Methoden untersucht worden sind, sind die Prisinen auf ihre Brauch- 
barkeit hin zu priifen. Dies geschieht zweckmaBig gleichzeitig mit der 
Priifung des optischen Gesamtsystems. Fine Forderung, welche jeder 
Spektrograph erfullen muB, ist die, daB er alleStrahlen gleicher Wellen- 
lange, welche von deni Spalt ausgehen, zu einern scharfen Bilde auf der 
Platte vereinigt. Lage und Aussehen ciner Linie mull unabhangig davon 
sein, ob der Liehtstrahl senkreeht oder schriig auf den Spalt fill It, und 
ob man ihn mittels ciner Linse auf einen Punkt vor oder hinter dem 
Spalt oder genau auf denselben konzentriert. Die I > riifung der aufgestell- 
ten Forderung wird sich daduroh ermoglichen lassen, daB man mit geeig- 
neten Blenden, welche nur bestimmte Zonen der Gesamtoptik zur Bild- 
erzeugung und zur spektralen Zerlegung zu lassen, Aufnahmen eines 
Spektrums macht. Die mit den verschiedenen Zonen erhaltenen Spektren 
diirfen gegeneinander keine Linienverschiebung zeigen. Der Gedanke lilBt 
sich wie folgt realisieren: 

Man benutzt eine Anzahl von Schlitzblenden mit je einem Schlitz. 
Die Schlitze befinden sich in verschiedenen Abstanden I) von der Mitte. 
Diese Blenden werden zwischen Kollimator und Prisma so angebraeht, daB 
die Schlitze )>arallel zur brechenden Xante liegen. Auf eine Platte werden 
nun je zwei Aufnahmen des Eisenspektrums gemacht, einmal mit der 
Blende, deren Schlitz in der optischen Achse des Kollimators Iiegt, wobei 
der S])alt bis auf eine schmale Zone urn die optische Achse, je nach der 
gewiinschten Breite des Sjiektrums, abgedockt wird, das andere Mai mit 
einer Blende, deren Schlitz den Abstand D von der optischen Achse hat, 
wobei der fiir die erste Aufnahme benutzte Teil des Spaltes abgedeckt 
und zwei Teile seitlich symmetrisch zur optischen Achse freigegeben 
werden. Eine solche Vorrichtung zum Abdecken des Spaltes besitzt jeder 
Sternspektrograph. Die zweite Aufnahme erzeugt dann zwei Spektren, 
welche zu beiden Seiten der ersten Aufnahme liegen. Die Linien der 
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beiden Aufnahmen werden dann kleine Verschiebungen gegeneinander 
zeigen, welche auf zweierlei Ursachen zuriickgefuhrt werden kttnnen. 
Zunachst resultieren Linienverschiebungen aus einer mangelhaften 
Fokussierung der Kamera, und zum zweiten verursachen Fehler in der 
Optik, insonderheit in den Prismen, Linienverschiebungen. Der erste 
FiinfluB muB ermittelt und angebracht werden, wenn man aus den Auf¬ 
nahmen Schliisse auf die Giite der Optik ziehen will. Bezeichnet man 
mit F die genaue Brennweite fur die Aufnahme, mit dF den Fokussie- 
rungsfehler, mit A die durch diesen verursachte Linienverschiebung, 

SOgllt: A =(dF/¥)•!). (32) 

Die GrftBe dF/F ergibt sich dabei mit geniigender Genauigkeit, wenn 
man die gemessenen Verschiebungen A und die zugehOrigen D mittelt. 
Bleiben nach Anbringen der Korrektion noch merkliche Verschiebungen 
A 0 fur einzelne Zonen iibrig, so kann man versuchen, mit einer veranderten 
Fokussierung dF/F, welche unter Weglassung der fehlerhaften Zonen 
ermittelt ist, andere Werte fur A 0 abzuleiten. Zeigen diese fiir diesel ben. 
Zonen inimor noch merkliche Werte, so ist daraus zu sehlieBen, daB die 
betreffenden Zonen tatsaehlich merkliche Fehler haben, und es bleibt 
dann nichts anderes iibrig, als diese Teile der Prismen aus dem Strahlen- 
gang auszublcnden odor, wenn dies wcgen des damit verbundenen Licht- 
verlustes nicht mdglich ist, neue Prismen einzusetzen. 

Mit dieser letzten Priifung ist die Untersuchung der Spektrographen - 
optik crledigt. Man wire! allerdings in praxi nicht den hier besehriobonen, 
sondern den umgekehrten Weg einschlagen, wenn die Priifung der Optik 
nicht Selbstzweck ist. Fine summarische Untersuchung der Gesamt- 
optik am fertig zusammengebauten Spektrographen wird zeigen, ob cine 
ins einzelne gehende Untersuchung noch notwendig ist. Gleichzeitig 
liefert diese Priifung als Wichtigstes die Kenntnis der genauen Fokussio- 
rung der einzelnen Teile. 

Man bringt zunachst den Spalt in den Brennpunkt des Kollimator- 
objektivs. Zu diesem Zweck beleuchtet man den his auf ein kleines Loch 
in der optischen Aehse abgeblendeten Spalt in verdunkeltem Baum mit 
dilTusem Licht. In den Strahlengang hinter dem Kollirnator setzt man cine 
photographische Platte und belichtet diese mit dem hclcuchtetcn Spalt. 
Fs entsteht auf der Platte ein Lichtfleck, (lessen Durehmesser bei richtiger 
Spaltstellung gleich der (Miming des Kollimators und unabhangig von 
dem Abstain! Platte - Kollirnator sein muB. Fin zweites Verfahren zur 
richtigen Finstellung des Spaltes ist dieses: Man stellt den Kollirnator 
mit weitgefiffnetem Spalt so vor das Objektiv des Fernrohres, daB die 
optischen Achsen beider zusammenfallen und die beiden Objektiv© 

15 * 
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einander gegeniiberstehen. An das Fernrohr wird die Kassette mit photo - 
graphischer Platte genau in den bekannten Brennpunkt gesetzt. Alsdann 
werden von dem beleuchteten Spalt eine Anzahl von Aufnahmen bei 
intra- und extrafokaler Stellung des Spaltes gemacht. Nach der auf 
S. 223 abgeleiteten Formel erzeugt bereits eine geringe Defokussierung 
des Spaltes ein unscharfes Bild auf der Platte. Dem scharfen Bild ent- 
spricht die richtige Spaltstellung. 

Dieses letzte Verfahren liefert zunachst auch ein qualitatives Urteil 
Tiber die Giite des Kollimators. Wenn dieser starke Fehler besitzt, wird 
man iiberhaupt kein scharfes Bild erhalten. 

Nach der Einstellung des Spaltes wird der Spektrograph zusammen- 
gebaut und das Prisma in das Minimum der Ablenkung gestellt. Da diese 
Einstellung meistens fur H y oder eine grOBere Wellenlange erfolgt, laBt 
sie sich leicht visuell durchfiihren. 

Zur weiteren Untersuchung benutzt man eine Anzahl Hartmann- 
blenden mit je zwei Lftchern, von denen jede zwei Strahlen auf eincr be- 
stimmten Zone ausblendet. Diese Blenden werden zunachst so vor das 
Kameraobjektiv gesetzt, daB die Verbindungslinie der LOcher parallel 
zur brechenden Kante des Prismas steht, und in bekannter Weise intra- 
und extrafokale Aufnahmen einer Lichtquelle mit kontinuierlichem 
Spektrum gemacht. Die Lichtquelle muB mit einem Kondensator punkt- 
formig auf den Spalt abgebildet werden oder dieser muB bei diflfusem Licht 
bis auf ein kleines Loch abgedeckt werden, damit die Spektren fadcn- 
fOrmig werden. ZweckmaBig benutzt man Tageslicht, da dieses (lurch 
die Fraunhoferschen Linien gleich eine Wellenlangencinteilung besitzt. 
Jede solche Aufnahme liefert zwei Spektren, deren gegenscitiger Abstand 
den genauen Fokus in Abhangigkeit von der Wellenlange liefert. Dann 
w'ird eine zweite Serie von Aufnahmen mit denselben Blenden gemacht, 
wenn die Verbindungslinie der Lftcher senkrecht zur brechenden Kante 
des Prismas steht. Benutzt man fur diese Aufnahmen eine Lichtquelle 
mit Linienspektrum, etwa den Eisenbogen, so erscheint in den afokalen 
Bildern jede Linie doppelt, und die Messung der Abstande liefert wieder 
den Fokus in Abhangigkeit von der Wellenlange. 1st die Optik in Ordnung, 
so miissen alle Aufnahmen dieselben Werte ergeben, und man wird danri 
meistens auf eine eingehendere Untersuchung verzichten kOnnen. Man 
kann zum SchluB noch eine Anzahl Aufnahmen ohne Blende bei ver- 
schiedenem Kamerafokus machen und aus der Schatzung der Bildscharfe 
die richtige Fokalstellung ermitteln. Diese muB mit den durch Messung 
gefundenen Werten ebenfalls iibereinstimmen. 

Die Aufnahmen mit der Hartmannblende liefern gleichzeitig die not- 
wendigen Daten zur richtigen Einstellung der Kamera und der Kassetten- 
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neigung. Als Beispiel ist das Ergebnis einer solchen Messung in Abb. 17 
gegeben. Auf der Ordinate sind die Ablesungen an der Fokusskala auf- 
getragen, die Abszisse gibt in der Dispersionsrichtung die Abstande von 
der H^-Linie in mm bzw. die Wellenlangen. Die Kassettenneigung ist 
gleich der Neigung derjenigen Geraden, die sich in dem gewiinschten 
Spektralbereioh der Kurve am engsten anschmiegt. Durch Anderung der 



Neigung kn.nn man verschiedene Spektralbereiche zur scharfen Abbil- 
dung bringen. 

Selbstverstandlich miissen alle Brennpunktbestimmungen bei ver- 
schiedenen Temperaturen ausgefiihrt werden, weil bei grOSeren Spektro¬ 
graphen die Fokussierung fast immer von der Temperatur abhangt. 

§ 3. Die mechanische Ausrustung eines Spektrographen. 

Der Spalt und die Spaltblende. 

Der Spalt soli beim Spektrographen die Rolle einer selbstandig leuch- 
tenden Lichtquelle ubernehmen. Diese Bedingung ist ohne weiteres er- 
fullt, wenn man ihn mit diffusem Licht beleuchtet, wie es bei der Auf- 
nahme des Vergleichspektrums geschieht. Bei Sternaufnahmen ist da- 
gegen der Spalt nicht ohne weiteres als Lichtquelle zu betrachten. Dies 
ist offenbar nur dann der Fall, wenn 

1. der Spalt genau im Fokus der zu untersuchenden Spektralgegend 
liegt, 

2. das Offnungsverhaltnis von Fernrohr und Kollimator dasselbe ist, 

3. der Spalt enger ist als der Durchmesser des vom Fernrohrobjektiv 
erzeugtcn Beugungsbildcs. 

Aus 1. ergibt sich nochmals die Notwendigkeit einer guten Achromati- 
sierung des Kollimators. Aus 2. folgt, daB man zweckmaBig das Offnungs¬ 
verhaltnis des Kollimators ein wenig kleiner wahlt als das des Eefraktors. 
Wegen des damit verbundenen Lichtverlustes darf dies natiirlich nicht 
iibertrieben werden. Keinesfalls darf das Offnungsverhaltnis des Kolli¬ 
mators das grOllere sein, da alsdann die vom Spalt kommenden Strahlen 
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nur den mittleren Teil des Kollimatorobjektivs benutzen, wahrend die 
Vergleichslichtquelle das ganze Objektiv ausleuchtet. Hierdurch treten 
bei nicht ganz einwandfreier Optik leicht Linienverschiebungen zwischen 
Vergleich- und Sternspektrum ein. 

Nach 3. mufi die Spaltweite sich innerhalb gewisser Grenzen mebbar 
verandern lassen. Nach unten ist die Spaltweite dnrch den am Spalt 
entstehenden starken Lichtverlust und durch die unverraeidlichen Beu- 
gungen begrenzt. Letztere sind allerdings weniger gefahrlich, da man 
wegen der Lichtschwache bei Sternspektren kaum in die Versuchung 
kommt, zu kleine Spaltweiten anzuwenden. Meistens kommen solche von 
einigen hundertstel Millimeterii in Frage. Uberden Einflufi der Spaltweite 
auf das AuflflsungsvermOgen ist oben (S. 215) schon das Notige gesagt. 

Da die Spektrallinien monochromatische Bilder des Spaltes sind, so 
ist der Konstruktion des Spaltes die grobte Sorgfalt zu widmen. Er soil 
stets durch zwei Kan ten, nicht durch zwei Flaehen gebildct wonlen, da 
an solchen stets Intcrferenzen auftreten. Die Spaltbacken miissen aus liar- 
tern, nicht anlaufendem Metall hergestellt werden. An den Kant.cn sind 
die Spaltbacken keilfttrmig abgeschliffen, so dab zwei scharfe Schnoidon 
entstehen, welehe unbedingt in derselbon Ebene liegen rniissen. Die nb- 
geschragten Flaehen liegen meistens nach auben, d. h. naeh dem Eern- 
rohrobjektiv zu. Werden sic poliert, so kann man das an ihnen rellek- 
tierte Lieht zur Einstellung (les Sternes auf den Spalt. benutzen. Die 
Veranderung der Spaltweite crfolgt mit einer Mikminctcrsehmuhe. Es 
sollen stets beide Spaltbacken beweglieh sein. 1st cine Baoke lest, erfolgt 
also die Veranderung der Spaltweite nur (lurch Versohieben dor anderen, 
so ist eine Zentrierung des Spaltes in bezug auf das Kollimatorobjektiv 
unmoglieh. Durch Veranderung der Spaltweite wird die zur Erzeugung 
guter Spektren erforderliehe genaue Justierung des Kpektmgraphen ge- 
stort. Da eine Versehiebung des Spaltes eine solche des Spektrums nach 
sich zieht, ist von Hilger in London der Versueh gemacht won km, eine 
gewollte Spaltversehiebung fur Mebzwecke zu benutzen. Die Mangel 
dieses Verfahrens sind nach dem soeben Gesagten ohne weiteros ldar. 
Alle Spalteinrichtungen, welehe mit einer festen Baeke arbeiten, sind 
daher zu vermeiden. Die Spaltkanten nuissen absolut geradlinig und 
untereinander parallel sein. Urn eine Verletzung der Kanten beim Schlie- 
ben zu vermeiden, wird nur das Offnen durch die Sehraube, das Schlicben 
dagegen (lurch eino Feder besorgt. Damit man eine bestimrnte Spaltweite 
cinstellen kann, ist es notwendig, den Spaltnullpunkt zu kennen, d.li. 
diejenige Ablesung an der Mikrometerschraube, bei welcher der Spalt 
sich gerade zu Gffnen beginnt. Die Bestimmung geschieht einfach mit 
Hilfe des Sonnenspektrums. Man schliebt den Spalt vollstandig und 
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beobachtet bei Betatigung der Schraube das erste Auftreten des Spek- 
trums. Da der Spaltnullpunkt infolge von Materialabnutzung sich haufig 
als veranderlich erweist, ist er fitter zu kontrollieren. 

Jedor Sternspektrograpb mu (3 eine Vorrichtung zur Aufnahme eines 
Vergleichspektrums haben. Diese besteht meistens aus einem total reflek- 
tierenden Prisma oder einem Spiegel, welcher vor den Spalt geklappt 
werden kann, so daB er das Vergleichslicht auf diesen wirft. Damit das 
Vergleichspektrum nicht mit dem Sternspektrum zusammenfallt, muB 
vor den Spalt eine passende Blende gesetzt werden. Diese besteht in der 
einfachsten Ausfiihrung aus einem Schieber mit drei Schlitzen (Abb. 18). 



Abb. 18. Spalt- Abb. 19. Hartmannschc' Abb. 20. Hartmannsehe 

1,1,Spall,blende. Spalt,blonde mit, Schieber. 


Der mitt lore Seblitz s dient fur die Aufnahme des Sternspektrums, die 
anI3eren Nchlitze v sind fiir das Vergleichspektrum. Letzteres liegt also 
zu licit len Seiten ties Sternspektrums. 

Kino andere Form der Blende ist von Hartmann angegeben warden. 
Diese Vorrielitung besteht aus zwei Schiebern, von denen der erste eine 
OfTnung von der in Abb. 19 ersiehtliehen Form hat. Der mittlcre Teil 
A IK'D ist oil) Reeliteek von etwas grfilieror Lange als tier Spalt. An diese 
OfTnung sotzt sieh links ein gleiehsohenkliges Dreieek mit, dci Spitze h, 
welehes es gestattet, einem Spektrum eine beliehige Breito zu gehen. 
Nadi reebts setzt, sieh ein Rcehteck H IKL an, in welches eine tlreieekige 
blunge mit der Spitze N hineinragt, tlureb die der mittlere leil des 
Spaltes in variabler Breite ahgedeekt werden kann. Die ituBeren I ciledes 
Spaltes hleiben daiiei fiir das Vergleichspektrum froi.Um diesem eine be¬ 
st, inunte Breite gehen zu kfinnen, gleitet auf dem ersten Schieber noehoin 
kloinerer (Abb. 20), welcher nur eine tlreieekige OfTnung QPR onthiilt. 
Diese hat dieselhe (irfilie wie dieZunge mit tier Spitze N des ersten Sehie- 
bers. Je nachdem man den zweiten Schieber mehr naeh reebts oder links 
schiebt, eriiilit das Vergleichspektrum eine kleinere oder grfiBere Breite. 
Diese Spaltblende laBt alle Mfigliehkeiten zu. Man kann das Vergleich¬ 
spektrum in sehr verschiedener Breite und mit beliebigem Abstand 
neben dem Sternspektrum aufnehmen. Die Spaltiilende darf nieht zu 
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leicht gebaut sein, und sie muB sich, ohne zu schlottem und ohne das 
Instrument zu erschiittern, leicht von auBen betatigen lassen, damit 
man das Stemspektrum genau in der Mitte der Vergleichspektren an- 

bringen kann. 

An Stelle der Blende und des Spiegels, 
der fur die Belichtung des Vergleich- 
spektrums vor den Spalt geklappt wer- 
den muB, wird auch oft eine andere 
Vorrichtung benutzt (Abb. 21). Uber 
den Spalt gleiten, mit einer Schraube 
beweglich, zwei totalreflektierende Pris- 
men. Dadurch laBt sich das Vergleichspektrum ebenfalls in beliebigem 
Abstand vom Stemspektrum anbringen. Dies© Vorrichtung wiirde es 
ubrigens gestatten, das Vergleichspektrum gleichzeitig mit dem Stern- 
spektrum und mit derselben. Belichtungszeit aufzunehmen, wenn man es 
durch ein Neutralfilter passend abschwacht, da die Exposition des Stern- 
spektrums fur die Aufnahme des Vergleichspektrums nicht untcrbrochen 
zu werden braucht. Dies© Mftglichkeit ist mit Riicksicht auf die Biegungs- 
anderung wahrend der Aufnahme wichtig (s. nachsten Paragraph). 


Abb. 21. Vorrichtung zur 
Exposition des Vergleichspektrums. 


§ 4. Der EinfluB der Biegung und der Temperatur. 

Im allgemeinen wird der Astrospektrograph an einen Refraktor odor 
an einen Spiegel montiert benutzt. Er ist also stets zwei Einfliissen aus- 
gesetzt, groBen Temperaturschwankungen und der Einwirkung der 
Schwerkraft. 

Auf die Abhangigkeit der Brennweite von der Temperatur ist oben 
schon hingewiesen worden. Viel starker ist die Anderung der Disper¬ 
sion der Prismen mit der Temperatur. Bei der Reduktion von Stern- 
spektrogrammen ist daher auf die Temperatur der Prismen wahrend 
der Aufnahme gehOrig Riicksicht zu nehmen. Wie dies geschieht, wird im 
letzten Kapitel noch behandelt. Hier interessiert zunachst die Erage, 
wie sich eine etwaige Temperaturanderung wahrend der Aufnahme aus- 
wirkt. Es ist klar, daB eine Anderung der Dispersion eine Linienverschie- 
bung nach sich zieht. Bei etwa 1° Temperaturanderung ist diese Ver- 
schiebung sehr oft schon ein Vielfaches des Betrages, welcher durch die 
Radialgeschwindigkeit des Sternes erzeugt wird. Aus dieser Tatsache 
ist die Forderung abzuleiten 3 daB wahrend der Aufnahme von Spektro- 
grammen die Temperatur des Spektrographen innerhalb 0? 1 konstant zu 
halten ist. Eine Nichterfullung dieser Forderung macht sich in einer 
Verbreiterung der Spektrallinien bemerkbar, welche so stark ist, daB sie 
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eine Ausmessung des Spektrums unmflglich macht. Zur Konstanthaltung 
der Temperatur muB der ganze Spektrograph in einen mftglichst warme- 
dichten Kasten eingeschlossen werden, welcher elektrisch geheizt wird, 
wobei die Temperatur automatisch auf derselben Htihe gehalten wird. 
Die jeweilige Temperatur muB dabei variabel sein, damit man sie der 
AuBentemperatur mGglichst angleichen kann. Es kOnnten leicht schad- 
liche Wirkungen auftreten, wenn starke Temperaturdifferenzen zwischen 
innen und auBen bestehen wiirden. Zur automatischen Temperatur- 
regelung wird einer der gewOhnlichen Thermo- 
staten verwandt (Abb. 22). Beim Steigen der 
Quecksilbersaule im Thermometer T wird der 
Stromkreis der Batterie B x geschlossen und 
das Relais R betatigt. Dadurch wird der 
Stromkreis der Batterie B 2 mit dem Heiz- 
kftrper H gecrffnet. XJm das einwandfreie Ar- 
beiten des Thermostaten zu kontrollieren, wird 
meistens parallel zu H eine Signallampe ge- 
schaltet. Um die jeweils gewiinschte Tempe¬ 
ratur leicht einstellen zu kOnnen, benutzt man 
ein obenofTenes Thermometer. Die Einstellung 
erfolgt dann einfach dadurch, daB man den Zufiihrungsdrnht mchr oder 
weniger tief in die Kapillare einfiihrt und dieseLage durch die Klemme K 
fixiert. Bei grOBeren Spektrographen bereitet die Heizung nicht selten 
dadurch Schwierigkeiten, daB in dem Heizkasten leicht eine Temperatur- 
schichtung auftritt. Diese muB dadurch vermieden werden, daB dureh 
ein kleines Geblase oder durch einen Propeller die Luft im Heizkasten 
dauernd in Bewegung gehalten wird. 

Die glciche Wirkung wio die Temperatur hat die Biegung des Spektro¬ 
graphen unter dem EinfiuG der Schwerkraft. Solangc die Biegung kon- 
stant ist, spielt sie keine Rolle, da sie dann die Linien des Stern- und 
Vergleichspektrums in derselben Wcise verschiebt. Eine relative Vev- 
schiebung tritt dann nicht ein. Da aber zur Aufnahrne von Sternspektro- 
grammen stets Jangere Beliehtnngszeiten bentttigt werden und der Re- 
fraktor wahrcnd dieser Zeit dem Stern nachgefiihrt werden muB, so andert 
der Spektrograph seine Lage im Sehwerefeld der Erde, und damit andert 
sieh die Biegung. Eine Folge davon ist eine Verbreiterung der Linien. 
Dieser Obelstand laBfc sich dadurch beseitigen, daB man die Biegung 
durch mdglichst kraftige Konstruktion aller Teile und dureh deren Ver- 
steifung gegeneinander auf ein MindestinaB herabdriickt. Es laBt sich 
so erreichen, daB eine merkliche Verbreiterung der Linien durch die 
Biegung nicht mehr eintritt. Aber selbst wenn in dieser Hinsicht ein 



Abb. 22. Tcmjjoraturrcglcr. 
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Spektrograph als gut zu bezeichnen ist, kann sich die Biegungsanderung 
noch in anderer Weise schadlich bemerkbar maehen. Stern- und Ver- 
gleichspektrum lassen sich namlich nicht gleichzeitig aufnehmen (vgl. 
hierzu S. 232), da ersteres lange, letzteres nur sehrkurze Belichtungszeiten 
erfordert. Es irnili durch passende Anordnung der Expositionen des Ver- 



A 1)1 >. 23. Pots* lamer Spoktrograph V (Askania-WVrkr). 

gleiehspektrums daf'iir gesorgt werrien, dab die Linien bcider Npekt-rcn 
dieselhe mitt lore Lage haben. Wie dies zu geschehen hat, wird writer 
imten gezeigt. Die ITntenuiohung eines Spektrographen auf Biegungs- 
freiheit erfolgt einfaoh in dcr Weise, daB man mit deni Spektrographen 
am Kefraktor eine grOliere Zahl von Eisenspektren in versehiedenen 
Stundenwinkcln nebeneinander anf dieselbe Platte exponiert. Treten 
dann relative Linienversehiebungen auf, so diirfen diese einen bestirmnten 
Betrag nicht iibersteigen, wenn der Spektrograph fur feinere Messungen 
brauchbar sein soil. Eine geringe Biegung dlirfte vvohl bei jedem Spektro- 
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graphen vorhanden sein, diese laGt sich aber durch passende Anordnung 
der Beobachtungen eliininieren. Trotzdem ist aber immer anzustreben, 
dafi eia Spektrograph nach Mbglichkeit biegungsfrei ist. Wie dieser Zu- 
stand durch kraftige und starre Konstruktion der tragenden Teile er- 
reicht werden kann, zeigt Abb. 23, welche den groGen Spektrographen V 
des Potsdamer Astrophysikalischen Observatoriums darstellt. Dieser 
wird in it einem kraftigen FJansch an den Refraktor geschraubt. Das 



Abb. 24. (IroMcr Kpoktrogiuph in Victoria. 


gauze (lehause des Apparates ist in eineni Stuck gegossen, und so grftlit- 
mogliche Htarrheit errcieht. Zur vveitcren Sicherung sind die Seitcnwande 
noeh stark verrippt. Kollimator und Kamcra sind sehr fcst init dcrn (!e- 
hause verbundcn, so daG moglichst kcinc Versehie Imogen derselben auf- 
treten. Das (Jehause ist a us einer Aluminiumlegierung hergestellt, welche 
neben gr6 liter Lciehtigkeit auch nahe densclbcn Ausdehnungskoeffizien- 
ten hat wie die Messingrohre von Kollimator und Karnera. 

Eine sehr vollkommene Montierung hat der grolie Spektrograph des 
Dominion Astrophysical Observatory in Victoria (Canada). Dieser be- 
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findet sich im Cassegrain-Fokus des groBen Spiegels von 1,72 m Offnung 
(Abb. 24). Der Kollimator hat 63,5 mm Offnung und 1143 mm Brenn- 
weite. Die Prismen haben eine Seitenlange von 13 cm. An dem eisernen 
Kasten, der den Kollimator umschlieBt, sitzt urn einen Zapfen drehbar 
der Prismenbehalter. Es lassen sich nach Belieben 1, 2 oder 3 Prismen 
einschalten. Da die Drehachse des Behalters durch seinen Schwerpunkt 
geht, ist die Biegung auf ein Minimum gebracht. Zur weiteren Ausstattung 
des Instrumentes gehOren noch 5 Kameras mit verschiedenen Offnungs- 



verhaltnissen bis hinauf zu 1:3. Die vorhandene Optik laJBt sich aller- 
dings nicht in beliebiger Kombination verwenden, da sich dann im all- 
gemeinen kein ebenes Bildfeld ergibt 1 ). 

Eine verbesserte Nachbildung des Victoria-Spektrographen iat der neue 
Spektrograph von Edinburgh 2 ). Abb. 25 zeigt, wiedas den Spektrographen 
bildende Geriist in dem Gehause an dem Bolzen B drehbar aufgehangt ist. 
Diese Art der Aufhangung schlieBt das Entstehen von Spannungen voll- 
kommen aus. 

*) J. S. Plaskett, AstrophyH. Journ. 59, 65. 1924. 

2 ) W. Keil (Ref.), Z. f. Instrkde. 51, 381. 1931. 
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Eine ahnliche Aufhangung mit Ausbalancieren durch Gegengewichte, 
welche heute fiir groBere Spektrographen oft gebrauchlich ist, hat auch 
der Einprismen-Spektrograph (Nr. VI) des Astrophysikalischen Observa- 
toriums Potsdam (Abb. 20). 

Eine zweckmassige Konstruktion haben auch die neuen Zeiss-Spektro¬ 
graphen. Die Stabilitat wird hier dadurch erreicbt, daB der eigent- 
liche Spektrograph in einem besonderen biegungsfreien Tragrohr unter- 
gebracht ist, und daB durch Einschalten eines Reflexionsprismas zwischen 
Spalt und Kollimator eine Totalablenkung von 270° erzeugt wirri. Al)h.27 
zeigt einen solchen Spektrographen in Ansicht, Abb. 28 ini Schnitt. 


10 9 1J Ik 15 16 4 5 6 



Der Kastcn 30 mit den 3 Prismcn 21 kann gegen einen anderen in it einem 
Prisma leicht ausgeweehselt werden. Die Ablenkung des Liohtes nach 
dem Prisma geschieht dann durch einen Spiegel 32. Der Spektrograph 
ist mit alien Zusatzeinrichtungen wie Heizanlage, Bisonbogen mit 
Rauchglaskeil usw. ausgestattet. Zur Projektion des Vergleichspektnims 
zu beiden Seiten des Sterns])ektrums werden, w r ie friiher heschriebcm, 
zwei Reflexionsprismen iiber dem Spalt benutzt. 

Das einfachste Mittel, einen Spektrographen alien iiuflercn Einfliisscn 
zu entziehen, ist eine feste Aufstellung in einem temperatursicheren 
Raum, in den das Lieht mit Hilfe von Spiegeln projiziert wird. Diese 
Mdglichkeit bietet der Ritchey-Spiegel von 152 cm Offming und das 
Hooker-Teleskop von 258 cm Offnung auf dem Mount Wilson Observa¬ 
tory. Abb. 29 zeigt den 152 cm-Spiegel mit dem Dreiprismen-Spektro- 
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graphen im Cassegrain-Fokus. Eins der Prismen ist herausgenommen 
und durch einen Planspiegel ersetzt. Durch konvexe Fangspiegel mit 
passenden Krummungsradien kann das Licht auch durch die durch- 
bohrte Polachse des Instrumentes in das im Keller gelegene Laborato- 
rium geleitet werden, um hier mit festaufgestellten Spektrographen alle 
Untersuchungen vornehmen zu kftnnen. In dieser Form kommt das 



Abb. 29. ftitehey-Spiogol in it Dmh>rism<Mi-Spektrogniph. 


Instrument allerdings in der Hauptsnche nur fur spektrographische 
Untersuchungen auf der Sonne in Frage, da es bei einer Aquivalent- 
bronnwcite von 45,5 rn fiir schwachere Sterne zu lichtschwaeh ist 1 ). 

Einen biegungs- und temperat>ursieher aufgestellten Spektrographen 
besilzt auch die Sternwarte in Wien, weleher in Verbinclung mit dem 
Kothsohild-Coude benutzt wird. Da bei den gebrochenen Aquatorealen 
das Licht durch einen Spiegel in die Polachse des Instrumentes refiek- 
tiert wird, kann auch dem Spektrographen eine fcste Aufstellung gegehen 
wcrden. Abb. 30 zeigt eine Ansicht des Wiener Instrumentes. Der Ein- 
prismen-Spektrograph ist an zwei Tragern an der Decke aufgehangt und 


] ) W. S. Adams, As trophy k. Journ. 35, Jb3. 1912. 
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kann leicht ohne St&rung seiner Justierung vom Fernrohr weggefahren 
werden. Weitere Einzelheiten liber dieses Instrument s. A. Hnatek, 



Abb. 30. Wiener Coud4-Spektrograph (Askania-Werke). 

Untersuchungen iiber das Rothschild-Coud6 und den Coudd-Spektro- 
graphen 1 ). 


§ 5. Die Aufnakme yon Spektrogrammen. 

Bei der Lichtschwache der zu untersuchenden Objekte sind fur die 
Aufnahme von Sternspektrogrammen oft Belichtungszeiten von vielen 
Stunden erforderlich. Um wahrend dieser Zeit den Stern dauernd auf 


J ) A. Hnatek, Ann. Univ.-Stemw. Wien 25, Nr. 1. 1913. 
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dem Spalt zu halten, sind besondere Vorrichtungen nOtig. Der Spektro- 
graph muB mit einem kleinen Fernrohr ausgeriistet sein, mit welchem 
man gleichzeitig den Spalt und das Sternbild beobachten kann. Es ist 
ein naheliegender Gedanke, fur diesen Zweck das an der ersten Prismen- 
flache reflektierte Licht zu benutzen. Da dieses nur einen geringen Bruch - 
teil des Gesamtlicbtes ausmacht, wird man auf diesem Wege nur mit 
helleren Sternen fiihren ktanen. Vorteilhafter benutzt man das an den 
polierten Spaltbacken reflektierte Licht zur Fiihrung. Die Spaltbacken 
werfen von dem am Spalt stehenden Sternbild zwei Liehtbiischel nach 
beiden Seiten der optischen Achse auseinander. Diese werden durch zwei 
Spiegel in die gewunschte Richtung gelenkt und durchsetzen zwei Kolli- 
matoren, fur welche die beziigliche Spaltbacke im Brennpunkt steht. In 
das eigentliche Haltefemrohr gelangen dann zwei parallele Strahlenbiin- 
del, welche dort zu einem Gesamtbild von Stern und Spalt vereinigt 
werden. Zieht man iiber beide Spaltbacken senkrecht zum Spalt einen 
Strich, so bilden Strich und Spalt zusammen ein Fadenkreuz, auf welches 
sich der Stern einstellen laBt. Auf diese Weise kann man noch mit schwa- 
cheren Sternen fiihren. Beide Methoden haben jedoch den Nachteil, daB 
man mit einem Sternbild ftihrt, welches von einem photographisch korri- 
gierten Objektiv erzeugt wird, welches also fiir das Auge unscharf ist. 
Dieser Einwand entfalit, wenn statt des Objektivs ein Spiegel benutzt 
wird. Da jedes photographische Fernrohr ein besonderes Leitrohr besitzt, 
benutzt man zweckmaBig dieses zum Fiihren. Die soeben beschriebenen 
Hilfseinrichtungen werden dann nur dazu gebraucht, den Stem auf den 
Spalt einzustellen. 1st dies gesohehcn, so wird or niit Hilfe des Leit- 
mikrometers im visuelle^ Leitrohr auf das Fadenkreuz gebracht und 
dort gehalten. 1st diese Einstellung eininal gemacht, so kann man leicht 
jeden anderen Stern ohne langes Sucheri dadurch auf den Spalt bringen, 
daB man ihn im Leitrohr auf (ins Fadenkreuz einstellt, vorausgesetzt, 
daB Leitrohr und Hauptrohr koine starke differentielle Biegung zeigen. 
Da es beim Fiihren dem Beo bach ter in der Huuptsaehe obliegt, Ungleich- 
maBigkeiten im (Jange des TJhnverkcs auszugleichen -- eine Abweichung 
des Sternes vein Faden in Richtung der Deklination tritt bei guter Auf- 
stcllung des lnstruinentes seltener cin—, so ist es zweckmaBig, den Spalt 
parallel zur Richtung der taglichen Bewegung zu stellen, da in diesem 
Ealle die Gefahr, daB der Stem zeitweise vom Spalt ,,herunterfallt‘‘, 
nicht so groB ist. Gleichzeitig bietet sic?h auf diesem Wege eine einfache 
Moglichkeit zur Verbreiterung des fadenfOrmigen Sternspektrums. Man 
la.lit das IJhrwerk etwas schneller oder langsamer laufen als den Stern 
und laBt diesen auf dem Faden ein kleines Stuck weitergehen, fiihrt ihn 
dann auf das Fadenkreuz zurlick usw. Man wird die Verbreiterung wegen 

I-Iamlb. <1. Exporinieiitalphyaik, H(l. XXVI. 16 
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der damit verbundenen Lichtschwachung nicht zu weit treiben. Eine 
Breite der Spektren von 0,2 mm linear auf der photographischen Platte 
geniigt vollkommen. 

Weiter oben ist schon darauf hingewiesen worden, daB bei der Dauer- 
aufnahme durch die Biegungsanderung leicht relative Linienverschie- 
bungen zwischen Stern- und Vergleichspektrum eintreten, da letzteres 
nicht kontinuierlich und gleichzeitig mit dem Sternspektrum exponiert 
wird. Solche kleinen Biegungsreste lassen sich aber leicht durch passende 
Unterteilung der Exposition des Vergleichspektrums eliminieren, Die 
Biegung ist abhangig vom sin und cos des Stundenwinkels der Aufnahme, 
die Biegungsanderung erfolgt also nicht proportional mit der Zeit. Stellt 
man die Lage x einer Linie auf der Platte durch eine Potenzreihe dar: 

x *= a + bt + ct 2 , (33) 


wobei die Zeit t von der Mitte der Aufnahme gezahlt ist, so wird die 
mittlere Lage der Linien im Sternspektrum, das von -T/2 bis i T/2 expo¬ 
niert ist, +T/2 

x m - (1/T) / (a + bt n-ct 2 )dt - a + T Ij cT a . (34) 

-t 12 

Bei der Aufnahme des Vergleichspektrums ist darauf zu aohten, daB die 
Linien desselben die gleiche mittlere Lage erhalten. Man sieht sofort, 
daB diese Bedingung nicht erfiillt ist, wenn man jc cine Exposition des 
Vergleichspektrums am Anfang und am Ende der Sternaufnahme maclit, 
denn dann wird desscn mittlere Lage: 

x m -a + icT 2 ; (35) 

es sind jedoch schon zwei Expositionen ausreichend, wenn man die 
Momente der Belichtung richtig wiihlt. Diese scion -t und i t. Fur die 
beiden Expositionen gilt also: 


mithin: 


x 1 - a - br i ct 2 ; x a - a i br i ct 2 , 

x ln \ (x 1 -f x 2 ) * a i or 2 - a + ,!, cT 2 
t r= i 0,29 T. 


(35) 

(37) 


Hierdurch ist die Zeit r gegeben, zu wclcher die Exposition zu crfolgcn 
hat. Will man noch eine dritte Belichtung t' hinzunehmen, so ergibt sich: 


^(Xi f x , 2 + x 3 ) - a + !-cr 2 +j‘ct ' 2 + {W - a -i-^cT 2 
ir'C: i t ') --T 2 — jj t 2 . 


(38) 


Da die Koeffizienten b und c unbekannt sind, so ergibt sich daraus die 
Notwendigkeit, die dritte Aufnahme in der Mitte r' =0 der Aufnahme 
des Stemspektrums zu machen. Damit wird 


t 2 = ^ T 2 . 


( 39 ) 
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Man hat also in diesem Falle: 


1. Aufnahme: r = - 0,35 T, 2. Aufnahme: r' = 0, 

3. Aufnahme: r = f0,35 T. 


Auf diese Weise lassen sich die Expositionszeiten fur vier und mehr Auf- 
nahmen berechnen, und man kann die einzelnen Falle noch dadurch 
variieren, daB man verschiedene Belichtungsdauern wahlt und jeder 
Belichtungsdauer ein bestimmtes Gewicht p zuordnet, die mittlere Lage 
also aus der Gleichung ermittelt: 


rpi_Xi 

Zpi 


(40) 


Wenn man z. B. die Gewichte proportional der Belichtungszeit setzt und 
fordert, daB die erste und letzte Aufnahme des Vergleichspektrums mit 
der gleichen Belichtungszeit Pi=p 3 e =p unmittelbar vor und nach der 
Aufnahme des Sternspektrums, t= ±0,5T, die zweite in der Mitte der 
Exposition des Sternspektrums, r - 0, mit der Belichtungszeit p 2 erfolgen 
soil, so ergibt sich nach Gl. (33), (34) und (40) ein Belichtungszeitverhaltnis 


p 2 : p = 4:1 

fiir die Expositionen des Vergleichspektrums. Die erste und letzte Auf¬ 
nahme ware mit je 1 / 6 , die mittlere mit 2 / 3 der gesamten notwendigen 
Belichtungszeit zu machen, um den EinfluB der Biegungsanderung 
wahrend der Aufnahme des Sternspektrums weitgehend zu climinieren. 

Zur weiteren Sicherung sind die Aufnahmcn in den Stundenwinkeln zu 
machen, in denen die Biegungsanderung ein Minimum ist, also stets in 
der Niihe des Meridians. AuBcrdem ist die Beliehtungszcit so kurz als 
mOglieh zu bemessen. Bei Beaclitung all dieser VorsichtsmaBregeln 
konnen selbst mit Spektrographen, welehe cine groBe absolute Biegung 
haben, noch brauchbare Resultate erlangt werden. Der kleine Drci- 
prismen-Spcktrograph der Universitats-Sternwarte Bonn, welcher in 
Verbindung mit einem Refraktor von 300 mm Offnung und 5 m Brenn- 
weite benutzt worden ist, hat cine maximale Biegung von 75 km/sec. 
Trotzdem ergeben die mit diesem Af>parat aufgenommenen Spektro- 
gramme die Radialgeschwindigkeiten mit eincr so hohen Genauigkeit, 
daB diese in jeder Beziehung mit den Worten konkurriercn kOnnen, 
wclc-he mit den riesigen arnerikanisehen Spiegeln gewonnen sind 1 ). 


§ 6. Spektralapparate fiir besondere Zwecke. 

Die spektroskopische Beobachtung der Sonne hat zur Ausfiihrung 
von Sonderkonstruktionen gefiihrt, welehe dem jeweils gewlinschten 

') b\ Kustnkk, Astron. Nachr. 166 , 203. 1904; W. Hohaub, Voroff. Univ.- 

Stornw. Bonn Nr. 25. 1930. 


16* 
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Zweck angepaBt sind. Bei Beobachtungen der Sonne braucht man auf 
die Lichtstarke des Spektrographen nicht so angstlich Riicksicht zu 
nehmen wie beim Sternspektrographen. Anch handelt es sich hier stets 
um zwei verschiedene Aufgaben, entweder um allgemeine Untersuchun- 
gen mit integriertem Sonnenlicht oder um solche, bei denen ganz be- 
stimmte Stellen der Sonne auf ihre spektralen Eigentumlichkeiten ge- 
pruft werden sollen. Fur Untersuchungen der ersten Art geniigt es, wenn 
man das Sonnenlicht mit einem Spiegel auf den Spalt wirft oder das 
diffuse Tageslicht benutzt. Fur Untersuchungen der zweiten Art dagegen 
ist ein Fernrohr erforderlich, welches auf dem Spalt des Spektrographen 



ein reelles Sonnenbild erzeugt. Da die Lichtstarke des Spektrographen, 
abgesehen von speziellen Untersuchungen jenseits der Grenzen des siclit- 
baren Spektrums, im allgemeinen nur eine untergeordncte Rolle spirit, 
wird man m6glichst groBe Dispersionen anwenden. 

Ein Prinzip, das bisweilen beim Bau von Sonnenspektrographen ango- 
wandt worden ist, ist das Autokollirnationsprinzip. Bei einem Spekt.ro- 
graphen dieser Art dient das Kollimatorobjektiv gleichzeitig als Kamcra- 
linse. Abb. 31 zeigt den 23fiiBigen Sonnenspektrographen des Doni. 
Astron. Obs, Ottawa 1 ). 

Das vom Spalt S kommende Licht wird durch den Kollimator L parallel 
gemacht. Als Dispersionsmittel dient ein Plangitter G. Der Kollimator 
wird auf dem Riickweg als Kameraobjektiv zur Abbildung des Spektrums 
auf die Platte C benutzt. Das Gitter ist etwas geneigt, damit das Spek- 
trum nicht auf den Spalt selbst abgebildet wird. Da der Keigungswinkel 
klein sein muB, k6nnen Spektrographen mit Autokollimation nur mit 

1 ) Report of the Chief Astronomer for the Year Ending 1909. Dom. Astron. OKs. 
Ottawa, Appendix C, S. 251. 
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kleinem Offnungsverhaltnis gebaut werden. Dispersion und AuflOsungs- 
vermOgen sind demgemaB sehr groB. 

Prismen statt des Gitters besitzt einer der groBen Spektrographen im 
Tnstitut fur Sonnenphysik in Potsdam 1 ). Spalt S (Abb. 32) und KassetteR 
sind wie in Abb. 31 untereinander angeordnet. Das Kollimator-Kamera- 
objektiv besitzt bei einem Offnungsverhaltnis 1:70 eine Brennweite von 
9 m. Zur Dispersion dienen zwei 30°-Prismen P l und P 2 in der Cornuschen 
Anordnung (S. 260) und ein 30 C -Prisma P 3 mit versilberter Riickfiache. 
Entsprechend der groBen Brennweite betriigt die Dispersion 2 A/mm bei 
5800 und 0,33 A/mm bei 3750. Wegen der geringen Lichtstarke kommt 

der Spektrograph nur fur Auf- 
nahmen des Sonnenspektrums in 
Frage, kann aber hier wegen des 
hohen AuflOsungsvermOgens bei 
Feinstrukturanalysen von Linien 
und Banden gute Dienste leisten. 

.-— sm * 




Abb. 32. PrisrruMi.spoktrogmph dew Institute fiir Sonnonphywik mit Autokollinuition. 

Spektrographen mit AutokoIIimation hat man dadurch noch weiter 
cntwickclt, dai3 Objektiv und Prisma zu einer Einheit verschmolzen 
worden sind. Auf diese Weise entsteht das Prisma mit spharischen 
Flachen, von dem weiter unten noeh die Rede sein wird. 

Wie sehon eingangs erwahnt, sollcn mit deni Soiinenspektrographen 
nieht nur Linien im Sonnenspektrum beobarhtet werden, sondern auch 
Vorgange auf der Sonne und in ihrer unmittelbaren Umgebung. Eh han- 
delt si eh hierbei rneistens um monoehromatisehe Ixmcditerseheiiiungen, 
welehe gewOhnlich von deni diffusen .Lieht der Erdatrnospharo iiber- 
strahlt werden, dem Auge also unsichtbar sind. Solehe monoehromatisehe 
Erscheirningen, welehe ihren Ursprung in der Ohromospharc und den 
Protuberanzen haben, miissen sieh aber* dureh ein Spektroskop siehtbar 
niachen lassen, wie einc einfache Uberlegung zeigt. Stellt man den Spalt 
des Spektroskopes tangential an die Sonnenscheibe, so erhiilt man zu- 
niichst nur ein Spektrum des diffusen Tageslichtes, d. h. ein schwaches 
Sonnenspektruni. VergrOBert man nun die Dispersion, so mi mint die 

b K. Wirniwr, Z. f. Astrophys. 2, 133. 1931. 
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Intensitat des Sonnenspektrams schnell ab. Befindet sich an der einge- 
stellten Stelle eine Protuberanz tiber der Sonne, so wird sich deren Spek- 
trum auf das Sonnenspektrum projizieren. Da eine Protuberanz im 
wesentlichen monochromatisches Licht aussendet, wird die Intensitat der 
Protuberanzenlinien durch VergrbBerung der Dispersion nicht vermin - 
dert. Man wird es also auf diese Weise erreicben kOnnen, daB die Pro¬ 
tuberanzenlinien als Emissionen sicbtbar werden. Die Lange dieser Emis- 
sionslinien wird aber nicht durch die Lange a des Spaltes s (Abb. 33) 
bestimmt, sondern durch den Durchmesser b der Protu¬ 
beranz. Fiihrt man also den Spalt, vorn Sonnenrande fort, 
tiber die ganze Protuberanz hinweg, und miBt man dabci 
die Lange b der Linien, so kann man auf diese Weise suk- 
zessive das Bild der Protuberanz aufbauen. 

Statt dieses Verfahrens kann man auch ein anderes an- 
wenden, welches die Protuberanz in ihrer ganzen Ausdehnung 
auf einmal sichtbar macht. Offnet man den Spalt nach der 
Einstellung auf eine Protuberanz weiter, so wird dies zur 
^eir^^Pro^ haben, daB die Intensitat des Sonnenspektruins zu- 

tuberanz. und die Protuberanzenlinien breiter werden. Dor 

erste unerwiinschte Effekt laBt sich durch VergrOBerung der 
Dispersion wieder beseitigen. Man kann schlieBlich so weitinit derOffnung 
des Spaltes gehen, daB nicht mehr dieser, sondern die Protuberanz sol bat als 
Lichtquelle wirkt, d. h. daB auf dem schwachen kontinuiorlichen Sonnen¬ 
spektrum die Protuberanz in ihrer ganzen Ausdehnung sichtbar wird. 

Die Beobachtungsverhaltnisse einer Protuberanz werden uin so giinsti- 
ger, je grflBer der Kontrast zwischen Sonnen- und Protubemnzcnspek- 
trum ist. Der Kontrast laBt sich aber nicht nur durch VergroBerung der 
Dispersion, sondern auch durch Verkleinerung des Fernrohres vcrgrttBern. 
Fiir eine Brennweite F sei die Spaltweite w notwendig, dainit man eine 
Protuberanz ganz tiberschauen kann. Der Kontrast ist dann h/H, wenn h 
die Flachenhelligkeit des kontinuierlichen Spektruins, H diejenigo der 
Protuberanz ist. Verkleinert man die Brennweite des Fernrohres auf F/2, 
natiirlich unter Beibehaltung des Offnungsverhaltnisses, so kann aueli 
die Spaltweite auf die Halfte verringert werden, ohne daB die vollstandige 
Sichtbarkeit der Protuberanz verlorengeht. Dadureh wird aber der Kon¬ 
trast auf den doppelten Wert h/2H gebracht. Um trotzdenx die Protu¬ 
beranz in derselben scheinbaren GrttBe wie vorher zu sehen, braucht man 
nur die doppelte OkularvergrOBerung anzuwenden. 

Zur Beobachtung von Protuberanzen kann jedes Spektroskop, werm 
es die erforderliche Dispersion besitzt, benutzt werden. Es sind fiir diesen 
Zweck aber auch besondere Spektralapparate konstruiert worden, welche 



Abb. 33. 
Spektrala 
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mit alien erforderlichen Justiereinrichtungen zum Absuchen des Sonnen- 
randes versehen sind. 

Abb. 34 zeigt ein Protuberanzenspektroskop von Zeiss und den Strah- 
lengang in demselben. Die Zerlegung des Lichtes erfolgt durch einen 
geradsichtigen Prismensatz aus drei 3-fachen Amici-Prismen. Zur Yer- 
kiirzung des Instrumentes auf ein Drittel des Strahlenweges sind zwei 
totalreflektierende Prismen eingeschaltet. Das Beobachtungsfernrohr (4) 



I 

Abb. 34. Protuboranzmispoktronkop (Zeiss). 


ist fur Messungen mit einem Okularmikrometcr (5) ausgeriistet. Das 
ganze Instrument wird mit Weehselvorriehtung ail das Okularende des 
Refraktors angeklemmt. Mit Hilfe der Mikrometerschraube (9) laBt es 
sich in der Richtung senkrecht zur optischen Aehse verschieben, um den 
Spalt auf den Sonnenrand einzustellen. 1st dies geschehen, so laBt sich 
der Spalt mit Hilfe des Positionskreises (10) um den Sonnenrand herum- 
fiihren. Der Spalt, dessen Weite sich mit der Mikrometerschraube (6) 
verandern laBt, und welcher durch ein Fernrohr (8) beobachtet werden 
kann, laBt sich, mit der Schraube (7) klemmbar, sowohl tangential als 
auch radial zum Sonnenrand einstellen. Der Prismensatz ist in einer 
besonderen Hulse (3) untergebracht und laBt sich leicht gegen einen 
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solchen geringerer Dispersion auswechseln, so daB das Ganze auch als 
Sternspektroskop Yerwendung linden kann. 

Spektroheliograph und Spektrohelioskop. 

Das soeben besprochene Yerfahren zur Beobachtnng von Sonnenpro- 
tuberanzen am Okular eines stark dispergierenden Spektroskopes lalit 
sich dazu verwenden, bestimmte monoehromatische Erscheinungen auf 
der Sonnenscheibe photographisch festzuhalten. Zu diesem Zwecke muB 
man zunachst den Spalt des Spektrographen iiber das ganze Sonnenbild 
hinwegfuhren und durch einen zweiten Spalt aus dem Spektrum die- 
jenige Wellenlange herausblenden, in deren Licht die Sonne photogra- 
phiert werden soil. Wahrend der erste Spalt iiber das Sonnenbild wandert, 
muB gleichzeitig die photographische Platte an dem zweiten Spalt vor- 
iibergefiihrt werden. In Abb. 35 ist ein soldier 
Spektroheliograph schematisch dargestellt. Das 
durch den HauptspaltSi eintretende Lichtbundcl 
wird durch den Kollimator C parallelisiert, (lurch - 
setzt nach einmaliger Reflexion R die Prismen 
P x und P 2 und gelangt von hier durch das 
Kameraobjektiv auf den Hilfsspalt S 2 und die 
photographische Platte PL Der Spalt S 2 ist mikro- 
metrisch verschiebbar und laBt sich genau auf 
die Spektrallinie einstellen, in deren Licht die 
Aufnahme gemacht werden soil. Durch den Re- 
fraktor wird der Sonnenrand auf den Spalt Sj 
projiziert und dann der ganze Apparat (lurch ein 
Uhrwerk oder durch einen Wasserstrahl regulator 
gleichformig sowohl an der Sonne wic an der pho- 
tographischen Platte vorbeigefiihrt. Zur Aufnahme von Protuberanzen auf 
diesemWege mu!3 durcheine kreisformige'Blendedas Sonnenbild abgedeckt 
werden, da die Protuberanzen wegen ihrer Lichtschwache rnit geringerer 
.Geschwindigkeit registriert werden miissen ahs die Sonne selbst. Dadureh 
bleibt das der Sonne entsprechende Feld auf der Platte unbelichtet und 
kann noch zur Aufnahme eines Spektroheliogrammes benutzt werden. 

Statt das ganze Instrument an der Sonne und der photograph ischen 
Platte vorbeizuflihren, kann man auch die Sonne durch Bewegung des 
ganzen Pernrohres iiber den Spalt fiihren und gleichzeitig der Kassette 
eine entsprechende Bewegung erteilen. Einer der ersten Spektrohelio- 
graphen, mit welchem brauchbare monoehromatische Bilder der Sonne 
erhalten wurden, arbeitet nach diesem Prinzip. Es ist der von Hale 
konstruierteRumford-Spektroheliograph desYerkes Observatory bei Chi- 



heliograpli, schematisch. 
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cago 1 ). Die vorige Abb. 35 zeigt ihn in schematischer Darstellung, und 
die nachste Abb. 36 stellt das ganze Instrument am 40z0lligen Yerkes- 
Refraktor dar. Das Sonnenbild wird dadureh fiber den Spalt geftihrt, 
daB dem ganzen Refraktor in Richtung der Deklination eine kontinuier- 
liche Bewegung erteilt wird. Dies geschieht durch einen Elektromotor, 



Abb. 36. Ruinfc)r<]-»S]H‘kl.r(>h('li<)grnph. 

welchcr auf die Deklinationsfein bewegung wirkt. Dcrselbe Motor besorgt, 
wie aus dem Bilde zu ersehen ist, unit Hilfo ciner Sehnurrolle die Be- 
wegung der Kassette. Das ganze Instrument wird in eine in cisernon Ring 
gehalten, der dureh vier Streben, deren Lange sich zur Fokussierung ver- 
cindern lfilit, am Fernrohr befestigt ist. Die bciden Spalte sind 203 mm 
lang. Der Hauptspalt hat eine feste und eine bewegliehe Backe. Die Spalt- 

] ) 0. E. Hale und F. Ellermann, Publ. Yorkos Obs. 3, Part 1. 1903. 
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backen sind aus Messing und hochglanzvernickelt, uni eine zu starke 
Erwarmung zu vermeiden. Da sich diese MaBnahme noch als unzu- 
reichend erweist - die Backen werden so heiB, daB der Spalt sich ver- 
zieht-, ist vor diesem der Schirm mit einem Schlitz angebracht, welcher 
in dem Bilde zu sehen ist. Die kreisfbrmige Blende, welche fur die Auf- 
nahme der Protuberanzen zur Abdeckung des zentralen Sonnenbildes 
dient, ist durch eine Stange mit der Kassette verbunden, wird also von 
dieser mitgenommen. Der zweite Spalt besitzt ebenfalls eine feste und 
eine bewegliche Backe, auBerdem laBt er sich parallel zu sich selbst ver- 
schieben, damit man jede gewiinschte Linie leicht aus dem Spektrum 
herausblenden kann. Beide Spalte kflnnen in ihrer Ebene gedreht wer- 
den, damit man den ersten parallel zur brechenden Kante der Prismen 
und den zweiten parallel zu den Spektrallinien stellen kann. Da die 
Linien im prismatischen Spektrum gekriimmt sind, weil diejcnigen 
Strahlen, die von nicht achsennahen Teilen des Spaltes ausgehen, den 
Kollimator nicht achsenparallel verlassen, also ini Prisma eine andere 
Ablenkung erfahren als die achsennahen Strahlen, so ist hoi in Spektro- 

heliographen die Form des Spaltes 
von groBer Bedeutung. Wiirde man 
den ersten Spalt geradlinig gestalten, 
so rntiBte man dem zweiten Spalt 


sis. 



Abb. 37. 

Vorzoichmmg des Spektroheliogrammes. 


eine Krummung cntsprechend der- 
jenigen der Spektrallinie geben. Die 
Folge davon ware, daB man ein stark 
verzeichnetes Sonnenbild erhalten 
wiirde. Gibt man dem ersten Spalt 
eine Krummung, welche derjenigen 
der Linien entgegengesetzt ist, so 
kann man zwar den zweiten Spalt gerade machen, erhiilt aber wiederum 
ein verzeichnetes Sonnenbild, wie die Abb. 37 zeigt. 

Ein Punkt A auf der Sonne, der die betreffende Wellenliinge emittiert, 
wiirde im Bilde in A" statt in A' abgebildet. Gibt man aber dem Haupt- 
spalt Si nur die Halfte der Krummung, die zur vollstandigen Elimination 
der Linienkriimmung erforderlich ist und, wenn Kollimator- und Kamera- 
objektiv gleiche Brennweite haben, dem Hilfsspalt S 2 dieselbe Kriimmung 
wie dem Hauptspalt S 1? so wird die Verzeichnung beseitigt, das Bild von A 
liegt an der richtigen Stelle A'. Der hinter dem Kollimator eingefugte 
Spiegel bewirkt neben einer Totalablenkung von 180° auBerdem noch, 
daB sich das Sonnenbild und die Platte in gleicher Richtung bewegen. 
Ohne den Spiegel wiirde die Bewegung beider entgegengesetzt sein und 
ein seitenverkehrtes Bild entstehen. 
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Kollimator- und Kameraobjektiv sind Linsen vom Voigtlanderschen 
Portrattyp. Sie haben gleiche Offnung und gleiche Brennweite und lassen 
sich einzeln und gemeinsam durch die liber dem Prismenkasten sichtbare 
Stange mit Handrad fokussieren. Kollimator- und Kamerarohr sind mit 
einer groBen Zahl von Diaphragmen ausgestattet, um Reflexe an den 
Rohrwanden zu vermeiden. In Verbindung mit dem Spiegel ergeben die 
Prismen eine Ablenkung von 180°, wenn sie im Minimum der Ablenkung 
stehen. Die Prismen lassen sich mittels Zeigers und geeichter Skala an der 
Unterseite des Kastens fur jede Wellenlange in das Minimum einstellen. 
Entsprechend laBt sich der Spiegel justieren durch Verschieben parallel 
zur Kollimatorachse und durch Drehen um eine Achse senkrecht zu dieser. 
Die Drehung erfolgt mittels eines Schliissels von der Kassette aus. 

Die bei einem Spektroheliographen anzuwendende Dispersion ist ab- 
hangig von der Breite der benutzten Linie. Sie mu 6 so groB genommen 
werden, daB sich die Linie durch den zweiten Spalt vollkommen von 
dem benachbarten Spektrum isolieren laBt. Fur die breiten H- und K- 
Linien geniigt schon die Dispersion, welche von zwei Prismen geliefert 
wird. Will man schwiichere Wasserstoff- oder Eisenlinien verwenden, so 
muB entweder die Dispersion oder die Brennweite der Kamera vergrOBert 
werden. Bei dem Rumford-Spektroheliographen laBt sich die Dispersion 
dadurch vergroBern, daB an die Stelle des Spiegels hinter den Kolli- 
niator ein Plangitter gesetzt wird. Im allgemeinen muB bei der spektro- 
heliographischen Aufnahme der Protuberanzen stets mit grttBcrcr Dis¬ 
persion gearbeitet werden, da in diesen die Linien gcwohnlieh schmaler 
sind als auf der Sonne selbst. AuBerdem vcrgroBert cine grttBere Disper¬ 
sion den Kontrast, wie weiter oben gezeigt worden ist. 

Die Bewcgung des Instrumentes und der Kassette erfolgt, wie schon er- 
wilhnt, (lurch einen Elektromotor. Diese Bewcgung muBabsolut gleiehfbr- 
mig sein, damit man ein gleiehmaBig exponiertes Sonncnbild oh no Streifen 
erhiilt. Die Bewegung der Kassette erfolgt (labor durch zwei Sehrauben- 
spindeln, welche von dem Motor mittels Solinur angetrieben werden. 

Wegen ihres groBen (Jewiehtes und wegen der Empfindlichkeit der 
S])ektrogra])hen gegen auBere Einflusse werden die Spektroheliographen 
heute nicht inehr fest mit dem Fernrohr verbunden. Man stellt sie ge- 
trennt vom Hauptinstrument im Laboratorium auf. Auch dem Fernrohr 
gil>t man eine feste Lage, da meistens langbrennweitige Objektive zur 
Erzcugung groBer Sonnenbilder benutzt werden. So entsteht die heute 
fast nur noch auf Sonnenobaervatorien gebrauohliche Horizontalkamera 
oder das Turmteleskop, jc naehdem das Fernrohr eine horizontal© oder 
vertikale Lage hat. Um das Licht der Sonne stets in das Objektiv zu 
reflektieren, benutzt man einen Heliostaten in Verbindung mit einem 
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Hilfsspiegel (siehe Beitrag Stobbe, S. 125). Der Heliostat, in dessen 
Eberie die Polachse liegt, ist um diese drehbar. Durch ein Uhrwerk 
wird er der taglichen Bewegung der Sonne nachgefiihrt und der Licht- 
strahl auf diese Weise stets in ein und dieselbe Richtung gelenkt. Mittels 
des Hilfsspiegels kann man ihn dann in jede beliebige andere feste Rich¬ 
tung reflektieren. Die Brennebene des Objektivs liegt in dem unterirdischen 
Laboratorium, und hier konnen alle Untersuchungen mit festaufgestelltem 
Apparat vorgenommen werden. 

Als solehen zeigt Abb. 38 einen Spektroheliographen der Askania- 
Werke. Kollimator- und Kameraobjektiv haben 60 mm Offnung. Der 
Spaltlange von 60 mm sind die Diniensionen des Beugungsgitters und 
der Prismen angepaBt, so daB Sonnenbilder bis zu 55 mm Durchmesser 
aufgenommen werden konnen. Bei Benutzung des Gitters betragt die 
Dispersion im Spektrum 2. Ordnung 22 A/imn. Zwei Prismen mit einem 
brechenden Winkel von 65° ergeben cine Dispersion von 16 A/mm bei 
3900 und von 24 A/mm bei 4350. Der Apparat gestattet auch die Ver- 
wendung von drei Prismen und ergibt dann eine Dispersion von 11 A /mm 
bei 3900 und von .16 A/nim bei 4350. Die Bewegung des Spektrohelio¬ 
graphen erfolgt durch einen Gewichtszug und die Regulierung der Ge- 
schwindigkeit hydraulisch durch einen Kolben, der sich in einem ()lge- 
fullten Zylinder bewegt. Die tiberstrorngeschwindigkeit von der einen 
zur anderen Seite des Kolbens ist regulierbar. Ein Einstellmikroskop vor 
der photographischen Platte erleichtert die Einstellung des Hilfsspaltes 
auf die gewiinschte Spektrallinie. 

Handelt es sich urn die Aufnahme der Sonne im Licht der roten 
H tt -Linie, so muB auf gcringsten Liehtverhist Bedacht genommen werden. 
Aus diesein Grunde wird im Kodaikanal Observatory (Indien) ein 
Spektroheliograph mit Autokollimation henutzt 1 ). Bei Spektrohcliogra- 
phen dieser Art bereitet es einige Sehwierigkeiten, das von den Linsen- 
flachen reflektierte weiKe Licht vom Hilfsspalt fernzuhalten. Es imissen 
undurchsichtige Schirine in den Strahlengang gestellt werden. Darnit 
diese das Kollimator-Kameraobjektiv nieht zu stark abhlenden, wird als 
Linse ein positiver Meniskus benutzt, und die Schirme werden in den 
Brennpunkt der als Hohlspiegel wirkenden Linsenflachen gestellt. 

Zur Herstellung monochromatischer Sonnenbilder ist man bis heute fast 
ausschliefilich auf die breiten Linien H und K des ionisierten Calciums und 
auf die Wasserstofflinien beschrankt. Alle monochromatischen Bilder im 
Licht der zentralen Teile dieser Wellenlangen geben (w T egen des hier sehr 
groBen Absorptionskoeffizienten) nur ein Bild der auBersten Schichten 
der Sonnenatmosphare. Die sehr zahlreichen Absorptionslinien der tiefer- 

x ) J. Evershed, Monthly Kot. Roy. Astron. Soc. 71, 719. 1911. 
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liegendea umkehrenden Schicht sind zur monochromatischen Photogra- 
phie mei'st viel zu schmal, wenn man die tibliche Dispersion anwendet. 



Es hat naturlich nicht an Versuchen gefehlt, auch diese Schichten im 
monochromatischen Licht zu photographieren. An diesen Versuchen ist 


Abb. 38. Festaufgestellter Spektroheliograph (Askania-Werke). 
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in erster Linie die Stemwarte Paris-Meudon beteiligt. Dort ist zu diesem 
Zweck ein Spektroheliograph. entwickelt worden, welcher als ein Uni- 



Abb. 39. Spektroheliograph der Stemwarte Paris-Meudon (Strahlongang). 



Abb. 40. Spektroheliograph dor Stemwarte Paris-Meudon (Anwioht). 

versalinstrument zu bezeichnen ist, da er fur alle mOglichen. Zweekc 
mit den verschiedensten Hilfseinriehtungen ausgeriistet ist 1 ). Die Abb. 39 

J ) L. D’Azambuja, Ann. Obs. Paris-Meudon 8, Pasc. 2, 43. 1930. 
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zeigt den Apparat schematisch und Abb. 40 eine Ansicht desselben. 
Er besteht aus 4 Kameras I, II, III, IV, welche alle von einem Kolli- 
mator C bedient werden. Zur Erzeugung des Sonnenbildes auf dem 
Spalt F dient das Fernrohrobjektiv O p , welches vor einer Offnung in der 
Wand des Laboratoriums aufgestellt ist. Zur Dispersion wird ein Satz 
von drei Prismen P mit einem brechenden Winkel von 61° nnd ein Plan- 
gitter R verwandt. Letzteres laBt sich bei Nichtgebrauch leicht aus dem 
Strahlengang herausziehen. Die Kamera I ist so orientiert, daB sie von 
den Prismen zerstreutes Licht aus der Umgebung von 4000 A erhalt. Sie 
ist mit einer einfachen Linse 0 ± von 15 cm Offnung und 3 m Brennweite 
ausgeriistet. 

Kamera II enthalt ein ahnliches Objektiv 0 2 . Sie erhalt das gebeugte 
Licht von dem Plangitter R. 

Wenn man mit den Prismen in einem groBeren Spektralbereich arbeiten 
will, so ist die Kamera I nicht brauchbar, da sie eine feste Richtung hat. 
In diesem Falle wird anstelle des Objektivs 0 1 ein Planspiegel M x gesetzt 
und 0 2 an die Stelle 0^ geriickt. Dadurch entsteht ein Spektrum auf dem 
dritten Hilfsspalt F 3 . Der Spiegel M 2 ist drehbar, so daB man in F 3 mit 
Licht jeder Wellenlange arbeiten kann. Ebenso kann man mittels des 
Gitters R in F 3 auch ein Beugungsspektrum erzeugen. 

In M 2 befindet sich ein Hohlspiegel von 40 cm Offnung und 7 m Brenn¬ 
weite. Entfernt man die Linse O x ganzlich, so erzeugt der Spiegel auf 
dem Spalt F 4 ein Spektrum. Mit Hilfe dieser Einrichtungen kann man 
Dispersion und BildgroBe in weiten Grenzen andern. Tabelle 6 gibt eine 
Ubersicht der verschiedenen MOgliehkeiten. 


TahoNo 0. 


Kamera, .Bronnwoito 
Bispersionsmittel 

Spoktral- 

bereieh 

fiir A 

)isj)(>rsion 

Prismen 

A/inrn 

Gitter 

A/nun 

Durclimnss. 
d. ©-Bildes 

mm 

I, 3 rn, 3 Prismen 

3000 4000 

3934 

1 ,7 


80,5 



3934 


5,7 

80,5 

11, 3 in, (litter 

3000 9000 

5184 


5,8 

87,5 



(>503 


5,0 

89,5 



3934 

1,7 

4,8 

8(i,f> 

111, 3 rn, 3 Prismen 

3600 9000 

5184 

4,6 

4,4 

87,5 

odor ("Jitter 


0503 

9,4 

4,0 

89,5 



3934 

0,7 

2,0 

200,0 

IV, 7 m, 3 Prismen 

3600-9000 

5184 

2,0 

1,9 

205,5 

odor Gitter 


6563 

4,1 

1,8 

205,0 
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Hat der KoUimatorspalt eine Offnung von 0,035 mm fur die 3 m- 
Kameras, oder von 0,015 mm fiir die 7 m-Kamera, so ist das Bild einer kr&f- 
tigen Absorptionslmie an einem der Hilfsspalte ungefahr 0,08 mm breit. 

Am Spalt F 4 ist das Sonnenbild gegen das am KoUimatorspalt fiinfmal 
vergroBert. Wollte man hier eine monocbromatische Aufnahme machen 
so muBte man sehr lange Belichtungszeiten anwenden. Urn dies zu ver- 
meiden, wird das Bild wieder verkhsinert. Zu dem Zweck ist in M. ein 
Hohlspiegel von den gleichen Dimensionen wie M 2 angebracht, in dessen 
Brennpunkt der Spalt F 4 liegt. Nach Reflexion an diesem Spiegel wird 
das Lmht dureh em 30“-Prisma P' in die Kamera V abgelenkt. Diese ent- 
alt vier Objektive, die beliebig ein- und ausgeschaltet werden kOnnen 
zur Erzeugung von Bildern verschiedener GrOBe zwischen 9 mm und 
58,5 mm Durchmesser. 


Dureh die soeben beschriebene Anordnung ist ein Spektrograph mit 
langbrennweitigem Kollimator entstanden. Spalt F. und Spiegel M 
iibernehmen die Rolle des Kollimators, wobei der Spalt F 4 jedoch nu? 
monochromatisches Licht ausstrahlt. Kommt vom Spalt F 4 noeh irgend- 
welches Streulicht anderer Wellenlange, so wird dieses von dem Prisma P' 
nichtparallel zur optischen Achse der Kamera V abgelenkt und von 

dem Spalt F 5 abgefangen, so daB das in F 5 entstehende Sonnenbild streng 
monochromatisch ist. s 


Die Emzelteile des ganzen Apparates lassen sich sehnell und boquem 

an ^" a m ° ntieren > 80 daB der Lichtweg in dem gerade benutzten Toil 

mciit dureh die anderen gestOrt wird. 

Infolge seiner GrOBe laBt sich bei der Aufnahme nioht der ganze 
Apparat bewegen. Es wird vielmehr, wie beim Rumfbrd-SpoktmheUo- 
graphen das Sonnenbdd dureh Verschieben des Objektivs ()„ iiber den 
Spalt gefuhrt Die beweglichen Kassetten laufen auf Rollon und ihr An- 
tneb erfolgt dureh je eine Schraubenspindel. Als Antriebskraft dienen 

dr s ten°w P I 6 ”' a mit d6m Apparat Aufnahmen in den versehie- 
listen Wellenlangen gemacht werden sollen, muB die Gesohwindigkeit 

^ l Gren ? en / t f « veranderlieh sein. Denn da die Kameras nur 
““ T’ nichta ® hr ° matlschen Objektiven ausgerustet Bind, treten 
die Grftft t rOI i a m Che v BrennpUnktdiffere nzen auf, und damit sehwankt 
FHkH 3 ZUF ReguIierun g der Gesohwindigkeit dient ein 

der KaZftt f 4 V‘ Die Schrauben spindel v dient dem Antrieb 
der Kassette. Auf ihrem glatten Teil gleitet mit Reibung eine Friktions- 

lehob 8 ’ T* f T d N ° niuS auf 0)1 mm genau a 'nf der Achse ver- 
hoben werden kann. Zwei Scheiben Pl und p„ welche, von dem Elektro- 

motor angetrieben, sich m entgegengesetzter Richtung mit gleicher Win- 

kelgeschwmdigkeit drehen, nehmen die Friktionsrolle mit. Um ein Gleiten 
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der letzteren auf p x und p 2 mit Sicherheit zu vermeiden, werden diese 
durch eine Feder r fest gegen g gedriickt. Durch eine Ausriickvorrich- 
tung d kann die Feder arretiert werden. 

Ein Ubelstand macht sich bei diesem und jedem anderen Spektrohelio- 
graphen, welcher mit verschiedenen 
Wellenlangen arbeitet, unangenehm be- 
merkbar. Da die Kriimmung der Spek- 
trallinien von der Wellenlange abhangig 
ist, benfttigt man fur jede Linie ein be- 
sonderes Spaltpaar. Das schnelle Aus- 
wechseln der verschiedenen SpaltkOpfe 
bereitet dabei weniger Schwierigkeiten 
als ihre Beschaffung. DieHerstellung solch 
langer Spalte, wie sie fur Spektrohelio- 
graphen gebraucht werden, ist naturlich 
schwierig und kostspielig. 

Der Spektroheliograph ist heute ein un- 
entbehrliches Hilfsmittel fur die Sonnen- 
physik, da er Vorgange innerhalb der 
Sonnenatmosphare zu beo bach ten ge- 
stattet, welche anderen Instrumenten 
iiberhaupt nicht oder nur bei totalen Sonnenfinsternissen zuganglich sind. 
Ein Mangel haftet dem Spektroheliogramm nur an, es gibt ein Bild der 
Sonne fur einen bestimmten Augenblick. Worm aueh niehts daranhindert, 
fortlaufend Aufnahmen der Sonne zu niadien und so Veranderungen in 



Abb. 41. 

Kriktionsgotriobo zum Antrieb dor 
Kassotton und <l(>s Objoktivs. 



ihrer Atmos])hare zu studieren, so entgehen dem Beobachter bei der relativ 
langen Bclichtungszeit, besonders irn langwclligen Teil des Spektrums, 
alle Vorgange, die sich in kiirzester Zeit abspiclen. Diese wurden sich nur 
bei visueller Beobachtung zeigen. Urn diesem Ubelstand abzuhelfen und 
zur Erganzung der spektroheliograjrhischen J3eobachtungen hat wiederum 

Ilamlh. <1. ICxptTimontalpliyKik, Hd.XXVI. 17' 
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Hale ©in Spektroh©lioskop konstruiert, ein Instrument also, welches ge- 
stattet, die Sonne visuell im monochromatischen Licht zu beobachten. 

Das Prinzip des Spektro- 
helioskops ist schon alteren 
Datums; es wurde 1869 von 
Jansen und Lockyer in 
Form des Blinkspaltes zur 
Beobachtung von Protube- 
ranzen angewandt, spater 
aber durch die Zollnersche 
Method© des weitgeOffneten 
Spaltes verdrangt (s. S. 246). 

Mit Hilfe des Spektro- 
heliographen lafot sich auch 
visuell ein monoehroma- 
tisches Sonnenbild sukzes- 
sive aufbaucn, wenn man 
am Hilfsspalt Lange und Ort 
d er Spektral 1 i n ion i n i lit. Lal3t 
man statt dessen den Hauptspalt schnell vor dem feststehenden Sonnen¬ 
bild oszillieren, und fuhrt der Hilfsspalt entsprechendc Oszillationen aus, 

so entsteht ein visuell zu 
beobachtendes monoehro- 
matisehcs Sonnenbild. 

Derzuerst von Hale kon- 
struierte Apparatwird (lurch 
folgende Bilder orkliirt: 
Abb. 42 zeigt srhenmtisoh 
denAufbau. Kin Heliostaten- 
spiegel R t wirft das Sonnen- 
licht auf den fosten Hilfs- 
spiegel Rjj. Von bier gelangt 
es auf das Objektiv 0, (lurch 
welches ein Sonnenbild auf 
dem Hauptspalt S t erzeugt 
wird. Dicser steht im Fokus 
Abb. 44. Fosto Spalto mit rotierendem Prisma, eines Hohlspiegels R 3 , der 

als Kollimator dient und 
paralleles Licht auf das Plangitter G wirft. Das erzeugte Spektrum 
wird durch den Hohlspiegel R 4 auf den Hilfsspalt S 2 abgebildet. Mittels 
S 2 kann eine passende Linie aus dem Spektrum herausgeblendet werden. 




Abb. 43. Oszillierendo Spalte. 
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Die beiden Spalte sitzen, wie Abb. 43 zeigt, am oberen und unteren 
Ende eines Armes, der um seinen Mittelpunkt drehbar ist. Mit Elektro- 
motor und Exzenter am unteren Ende wird dieser Arm in schnelle 
Oszillationen versetzt. Eine andere Mbglichkeit ist die, statt des oszil- 
lierenden Spaltes eine rotierende Scheibe zu verwenden, in welcher 
eine groSe Anzahl radialer Spalte angebracht ist. Verzichtet man auf 
veranderliche Spaltweite, so kann man eine versilberte Glasscheibe 



Abb. 45. Kornbination von Spoktrograph, Spoktroholiograph u. Spoktroholioskop. 


mit eingeritzten Spalten verwenden. Man kann schlieblich auch mit 
zwei festen Spalten arhciten, wenn man, wie Abb. 44 zeigt, vor jedern 
Spalt ein rotiercndes (Jlasprisma mit quadratisehem Querschnitt an- 
bringt. Dadurch wird das Sonnenbild vierrnal bei einer Urndrehung liber 
den Spalt gefiihrt. Die Vorriehtung hat den Vorzug, dab sie flimmerfreie 
Bilder ergibt. 

Wenn man den Hilfsspalt des Spektrohcliographcn auf verschiedene 
Partien seitlieh vom Zentrum einer Linie einstellt — bei den breitenWas- 
serstoff- nnd Calciumlinien ist dies mttglich —, so erhalt man Bilder von 
verschieden tiefen Sehichten der Sonnenatmosphare, welche stets ver- 
schiedenes Aussehen zeigen. Ein fast rnomentaner Vergleich der Struktur 

17* 
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verschiedener Schichten ist beim Spektrohelioskop mit dem sog. Linien- 
verschieber (line-shifter) mOglich. Dieser besteht aus einer planparallelen 
Glasplatte, welche sich auf einer vertikalen Achse hinter deni Hilfsspalt 
befindet. Auf der Achse sitzt ein geteilter Kreis, von dem in Abb. 43 
unten ein Stuck sichtbar ist. Wild mit Hilfe dieses Kreises die Glasplatte 
gedreht, so wandert die eingestellte Linie iiber den Spalt, und man erhalt 
nacheinander die monochromatischen Bilder der verschicdenen Schichten. 

Zu welch machtigen Maschinen der Sonnenspektrograph heute aus- 
gebaut ist, zeigt Abb. 45, welche das grofie Halesche Instrument darstellt. 
Es ist eine Kombination von Spektrograph, Spektroheliograph und Spek¬ 
trohelioskop. In der Mitte sind die beiden Spaltpaare (J-() und S-S zu 
sehen, von denen das eine zur visuellen Beobachtung das Okular triigt. 
Naheres hieriiber in: Hale, The Spectrohelioscope and its Work 1 ). 

§ 7. UV.-Spektrographen. 

Mit Spektrographen, deren optische Teile aus gewohnlichen Glasern 
liergestellt sind, kann man wegen der starken Absorptionsvcrlustc die 
visuelle Grenze nach Ultraviolett hin nicht wescntlich iibersohreiten. Fiir 
manche Zwecke der Astrophysik, besonders in der Spektralphotometrie, 
ist es aber oft erwiinscht, auch den ultraviolcttcn Toil des Sternspek- 
trums, soweit dieser von der Erdatmosphare durchgelassen wird, zu be- 
obachten. Der optische Apparat von Spektrographen, welche diescm 
Zweck dienen sollen, rnuli aus ultraviolett-durchlassigon Substanzon hor- 
gestellt werden. Als solche kotnmen das Jcnaor UV.-Glas, Quarz oder 




FluBspat in Frage. Der mit UV.-Glas ausgerusteto Spektrograph unter- 
scheidet sich nicht von cincm gewohnlichen. Der Quarz dagogon besitzt 
Eigenschaften, welche bci der Bereehnung der Optik beriieksichtigt wer¬ 
den miissen, und welche gewisse Anderungen bedingen. Fin Quarzprisma 
hat nur den dritten Toil der Dispersion ernes Flintprismas gleicher GrOBe, 
ein Ubelstand, der nur durch Verwendung mehrerer Prismen und einer 
langbrennweitigen Kamera behoben werden kann. AuBerdem besitzt der 

MO.K.Hale, Aatrophys. Journ. 70, 265. 1929; 71, 73. 1930; 73, 379. 1931; 
74, 214. 1931. 
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Quarz die unangenehme Eigenschaft der Doppelbrechung. Dem kann da- 
durch begegnet werden, daB man zwei Prismen miteinander kombiniert, 
von denen das eine aus rechtsdrehendem, 
das andere aus linksdrehendem Quarz 
besteht. Fur die Kombination gibt es zwei 
Moglichkeiten, Cornu verkittet zwei kon- 
gruente 30°-Prismen mit den Katheten 
zu einem 60°-Prisma (Abb. 46), wahrend 
Young die zwei 30°-Prismen nach Abb. 47 
anordnet. Die Youngsche Art der Anord- 
nung hat gegeniiber der Cornuschen 
einige Vorteile. Wenn bei dem Young- 
schen Prisma die Strahlen normal ein- 
und austreten, kann es bei gegebenem 
Durchmesser des aufzunehmenden Strah- 
lenbiindels kleiner sein als das Cornu- 
Prisma, und man wird die Strahlen stets 
senkrecht ein- und austreten lassen, da 
dann die ganze Kombination wegen ihrer 
Symmetric stets im Minimum der Ab- 
lenkung steht. 

Es versteht sich von selbst, daB auch 
die Objektive von Kollimator und Xa- 
mera aus Quarz bestehen miissen. Hier- 
durch tritt insofern eine Schwierigkeit 
ein, als eine reine Quarzoptik nicht aehro- 
matiseh ist. Fur das Kameraobjektiv ist 
dieser Umstand belanglos, da fur dieses 
eine Korrektion nicht erfordcrlich ist. Es 
ist friiher (S. 213) gezeigt worden, daB 
bei einem Spektrographen mit einem 60 °- 
Prisma und ciner einfachen Kameralinse 
aus dem Prismcnmaterial das Spektrum 
in einer Ebene abgebildet wird, welehe 
der Richtung des einfallenden Strahlcs 
parallel ist. Fiir das Kollimatorobjektiv 
wird dagegcn gate Acliromasie verlangt. 
lliese laBt sich einigermaBen erreichen 

durchKombination einer Quarz- und einer UV.-Glaslinse. Die Verwendung 
einer FluBspatlinse in Verbindung mit einer Quarzlinse kommt in den 
meisten Fallen wegen des hohen Preises nicht in Frage. 



Abb. 4S. Quai-zspektrogra pi). 
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In Abb. 48 ist Prismen- und Kamerateil eines Quarzspektrographen 
von Topfer dargestellt. Der Apparat wird mit der Platte AB an den 
Kollimatorteil angesetzt. Die Kamera laBt sich gleichzeitig mit deni 
zweiten Prisma um einen Zapfen C drehen. Zur richtigen Einstellung der 
Plattenneigung gleitet der Kassettentrager, mit der Schraube D klemm- 
bar, in einer Zylinderfuhrung EP. Die Neigung laBt sich um 20° andern 
und kann an einer Kreisteilung auf 0?1 genau abgelesen werden. 

Wenn die UV.-Optik eines solchen Spektrographen ausgenutzt werden 
soli, muB auch das Fernrohrobjektiv fur ultraviolette Strahlen durch- 
lassig sein. Fur grOBere Fernrohre kommen naturlich Quarzlinsen nicht 
mehr in Frage. Man verwendet daher den UV.-Spektrographen zweck- 
maBig in Verbindung mit einem Spiegelteleskop. 


Alle Schwierigkeiten, welche beim Quarzspektrographen (lurch man- 
gelhafte Achromasie der Optik auftreten konnen, lassen sich natiirlich 
vermeiden, wenn man auch im Spektrographen statt der Linsen Spiegel 
benutzt. Ein Nachteil der Spiegel ist allerdings das (lurch die Abbildungs- 
fehler auBerhalb der Achse (Koma) bedingte kleine nutzbaro Gesichts- 
feld derselben. Aus diesem Grunde muB der Spalt unbedingt in der 
optischen Achse des Kollimatorspiegels und die photographische Platte 
in der Achse des Kameraspiegels stehen. Dadurch wiirden aber die zen- 
tralen Teile der Spiegel abgeblendet, wodurch die Bildgiitc beeintrach- 

tigt wird. Die Schwierigkcit 

__ £ wird (lurch die Spiegelanord- 

^ K nung von Sonnkkeij) 1 ) ver- 

—mieden. Sonnmfku) benutzt 
A 1 \ (Abb. 49) nur auBeraxiale Teile 

Ai / \ von Hohlspiegeln. Das vom 

/ 1 - ^/^z Spalt S kommondo Licht wird 

/ \S yWP (lurch den Spiegel R,, (lessen 

1/ Achse A x dureh den Spalt geht, 

^ unter sich parallel und achscn- 

Abb. 49. Hoblwpiogel- Spektrograph . parallel auf das Prisma P refiok- 

tiert, oh no daB der Spalt den 
Lichtweg stOrt. Der zweite Spiegel R 2 , in (lessen Achse A 2 sich die 
photographische Platte PI befindet, erzeugt das Bilcl des Spektrums. 
Die friiher bei Silberspiegeln wegen des tiefen Minimum** im Refiek- 
tionsvermOgen des Silbers bei A «3200 auftretenden Schwierigkeiten 
lassen sich heute umgehen, wenn man die von Hochheim (I. G. 
Farben) hergestellte Verspiegelung benutzt. Diese zeichnet sich neben 


*) A. SoNNErELD, Central-Ztg. f. Opt. u. Meeh. 1922, Nr. 28. 


II. Kap. § 8. Prismen mit gekrummten Flachen. 


263 


groBer Unempfindlichkeit gegen auBere Einflusse durch sehr gleichmaBi- 
ges und hohes EeflexionsvermGgen vom tiefen Ultraviolett bis weit ins 
Infrarot aus (vgl. auch Beitrag Stobbe S. 111). 

§ 8. Prismen mit gekrummten Flachen. 

Die grofien Lichtverluste, welche in Spektrographen auftreten, und 
welche sich naturlich bei Aufnahmen im Ultravioletten noch unange- 
nehmer bemerkbar niachen, haben zur Konstruktion von Spektrogra¬ 
phen gefuhrt, in denen die Absorptions- und Reflexionsverluste ein Mini¬ 
mum sind. Als brauchbares Mittel zur Erreichung dieses Zweckes erweist 
sich das Prisma mit spharischen Flachen. 

Beim Prisma mit ebenen Flachen ist es zur Erzeugung eines reinen 
Spektrums notwendig, daB die Prismen von einem Biindel paralleler 
Strahlen im Minimum der Ablenkung 
durchsetzt. werden. Ganz allgemein ent- 
steht immer dann ein reines Spektrum, 
wenn alle Strahlen unter demselben Win- 
kel in das Prisma einfallen. Benutzt man 
also ein nichtparalleles Strahlenbiindel, so 
laBt sich diese Bedingung durch ein Prisma 
mit spharischen Flachen erflillen. Abb. 50 
zeigt ein solches Prisma. Zwei Strahlen 
gleicher Wellenlange, SA und SB, die von 
dem Spalt S ausgehen, sollen die erste 
Prismenflaehe unter dem Winkel i treffen. 

Der Mittelpunkt der ersten Prismenflaehe 
liege in M x . Die betrachteten Strahlen werden unter demselben Winkel r 
gebrochen, so daB 

sin i n^-sinr. (41) 

Die Strahlen n^ seien so ausgewahlt, daB sie die zweite Flaohe senk- 
recht treffen. Dann ist M 2 das Zentrum dieser Flaohe. 1st die Kiiekflache 
versilbert, so wird der Strahl in derselben Riehtung refiektiert, und auf 
deni Spalt S entsteht ein monochromatisches Bild desselben. Jeder Strahl 
anderer Wellenlange trifft dagegen die Kiiekflache des Prismas nicht nor¬ 
mal, tritt also auch nicht in der Einfallsrichtung wieder aus, und auf diese 
Wcise wird in der Umgebung des Spaltesein Spektrum erzeugt. Danach 
Voraussetzung dieEinfallswinkel in den Punkten A und B einander gleich 
sind, so folgt daraus, da!3 auch die Winkel bei M\, M 2 und S gleich sind, 
mit anderen Worten, die Punkte M 1? M 2 , S, A, B liegen auf einem Kreise, 
und alle Strahlen verschiedener Wellenlange, welche von einem Punkte 
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S des Spaltes ausgehen, vereinigen sich zu einem Bild auf diesem Kreis, 
weil alle Strahlen unter demselben Winkel eintreten, also auch unter glei- 
chen Winkeln austreten. 

Die Reinheit des so erzeugten Spektrums hangt von der GrOBe des 
Kriimmungsradius ab, denn alle Strahlen, welche zwischen A und B das 
Prisma treffen, fallen nur angenahert unter dem Winkel i ein, die von 
verschiedenen Zonen des Prismas erzeugten Bilder gleicher Wellenlange 
werden also nebeneinander abgebildet. AuBerdem ist diese Unscharfe 
der Abbildung von der Wellenlange abhangig, sie ist am grOBten fur den 
brechbareren Teil des Spektrums. Alle Linien werden einseitig verbrei- 
tert. Da diese Verbreiterung gleichermaBen das Sternspektrum und das 
Vergleichspektrum trifft, so ist sie ziemlich ungefahrlich, wenn man 
nicht zu kurze Brennweite anwendet. Wegen dieser nichthebbaren Abbil- 
dungsfehler kann man das Prisma nur mit kleinem Offnungsverhaltnis 
herstellen. Da der Spektrograph auBer dem Prisma keinc Glasmassen 
enthalt, ist er ziemlich lichtstark, und diese Eigenschaft laBt ihn trotz 
seiner Nachteile fur astronomische Zwecke brauchbar erscheinen. Von 
0. H. Trumann ist ein System berechnet worden, das aus zwei Flint- 
prismen mit spharischen Flachen besteht und welches die Belichtungs- 
zeit um etwa 50% herabsctzt 1 ). 

§ 9• Das Objektivprisma. 

Die einfachste und alteste Form des Astrospektrogra])luui ist das Ob¬ 
jektivprisma. Es ist schon 1823 von Fraunhofer zur Beobachtung von 
Sternspektren benutzt worden, spatcr a her (lurch den 
Spaltspektrographen fast vollstiindig verdrilngt worden. 
Erst in neuerer Zeit komnit es wieder wegcui mancherlei 
guter Eigenschaften zu der wohlverdienten Amvendung. 

Die Tatsache, daB ein Fixstern wegen seiner groBen 
Entfernung eine telezentrische Lichtquelle darstellt, macht 
fur einen Astrospektrographen Spalt und Kollimator iiber- 
flussig. Setzt man vor das Objcktiv cines Fern roll res ein 
Prisma von derselben OfTnung (Abb. 51), so entsteht in 
der Brennebene des Fernrohres ein Spcktrum des St-erruis, 
welches durch ein Okular betrachtet odor auf einer photo- 
graphischen Platte festgehalten werden kann. 

Diese Anordnung besitzt viele Vorziige, welche das 
Abb. 51. Objektivprisma fur manche Zwecke dem Spaltspcktro- 
Prismcnkamora. graphen tiberlegen sein laBt. Man wird zunachst das 



J ) O. H. Trumann, Pop. Astron. 32, 15. 1924. 
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Objektivprisma an grciBeren, lichtstarken Instrumenten verwenden, kann 
daher auch alle Vorteile ausnutzen, welche ein langbrennweitiges Rohr 
mit groBer Offnung bietet. Selbst wenn man den breehenden Winkel 
des Prismas und damit seine Dispersion klein macht, erhalt man immer 
noch Spektren von betrachtlicher Lange und groBer Helligkeit. AuBer- 
dem erscheinen auf einer Platte, dem Gesichtsfeld des benntzten In- 
strumentes entsprechend, eine groBe Zahl von Spektren, deren Iden- 
tifizierung keine Schwierigkeiten macht, da sie dieselbe Konstellation 
wie die Sterne am Himmel zeigen. Man erhalt also schori mit einer 
einzigen Aufnahme ein sehr reichhaltiges Beobachtungsmaterial, und dies 
aufierdem noch mit kiirzerer Belichtungszeit, als man sie beim Spalt- 
spektrographen braucht. Ein moderner Refraktor mit der Offnung von 
15 cm und dem Offnungsverhaltnis 1:10 liefert mit einem 50°-Prisma in 
1 Min. bereits die Spektren von Sternen der 3. Grtifle, und man kann mit 
einem solchen Instrument bei etwa 4 Stunden Belichtungszeit bis zu Ster- 
nen 9. GrOfie vordringen. Die gleiche Leistung wird allerdings mit der neuen 
Kamera am Spaltspektrographen auf dem Mount Wilson erreicht (vgl. 
S. 214), aber mit ungleich machtigeren Hilfsmitteln und auf Kosten der 
Dispersion. Die Spektren des Spaltspektrographen haben eine Lange von 
2,7 mm zwischen 3888 und 5015, wahrend ein Objektivprisma von 50° 
brechendem Winkel (Flint) in Verbindung mit einem Fernrohr von 1,5 m 
Brennweite ein Spektrum von ungefahr 45 mm Lange liefert. Die Licht- 
starke des Objektivprismas kann durch keinen Spaltspektrographen er- 
reicht werden. Wenn trotzdem das Objektivprisma diesen nicht ver- 
drangt hat, so liegt das an den maneherlei Mangeln, \v r elche ihm anhaften. 
Zunachst laBt die Reinheit des Objektivprismen-Spektrums sehr zu 
wunschen librig. Es ist oben (kS. 215) gezeigt worden, daB die trennende 
Kraft eines Spektrographen durch die Spaltweite mitbestimmt wird. 
Beim Objektivprisma wird also die Reinheit durch den Durehmesser des 
fokalen Beugungsbildcs des Fixsternes bedingt. Dieser ist aber abhangig 
von der Offnung des Objektivs, von seiner Ulite und vor allem von der 
Ruhe der Luft. Wahrend beim Spaltspektrographen ein unruhiges oder 
aufgeblahtes Sternbild Jediglich einen Lichtverlust bedingt, die Giite des 
Spektrums aber in keiner Weise beeinfluBt, ist beim Objektivprisma die 
Giite des Spektrums in sehr hohcm MaBe von der Ruhe und Giite der 
Bilder abhangig. Beim Spaltspektrographen sind die Spektrallinien mono- 
cbromatische Bilder des absolut ruhig stehenden Spaltes, beim Objek- 
tivprisrna dagegcn sind sie Bilder des mehr oder weniger unruhigen Stern- 
bildchens. 

Es versteht sich von selbst, daB man auch das Objektivprisma im 
Minimum der Ablenkung benutzt. Diese Bedingung ist natiirlich nur fiir 
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einen Stem zu erfullen, weloher in der optischen Aohse steht. Alle Strah- 
len, welche von Lichtquellen seitlioh der Achse kommen, durohsetzen 
das Prisma nioht im Minimum der Ablenkung. Dadurch bedingt ist die 
starke Veizeiehnung des Objektivprismas und die Dispersionsvarschie- 
denheit an verschiedenen Stellen der Platte. 

Ein dritter Nachteil ist der, daA man auf Objektivprismenaufnahmen 
kein Vergleichspektrum anbringenkann, welches, wie beim Spaltspektro- 



Abb. 52. Objoktivprisma dt'r Kapstomwarto (Zuish). 


gramm, von dersolben Liehtquelle, dem Spalt, herriihrt. Die einzigo Mflg- 
liehkeit, Wellenl&ngenmarken onzubringen, ist die, daB man die Auf- 
nahmen durch ein Filter macht, welches eine oder mehrere scharfo Al>- 
sorptionen erzeugt. Als brauchbar hat sich hierfur ein Filter von Neo- 
dymchlorid erwiesen, welches neben einer Anzahl breiter Absorptionen 
eine ziemlich scharfe Linie bei X - 4273 hat. 

Der Verwendung eines Objektivprismas an einem beb’ebigen Instru¬ 
ment ist durch die GrOfie desselben eine Grenze gesetzt, denn einmal 
ist der Preis eines Prismas etwa dreimal so hoch wie der ftinwf gleich 
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groBen Objektivs, zum anderen bereitet die Herstellung groBer Prismen 


auBerordentliche technische Schwierig- 
keiten. Das grftBte Objektivprisma, das 
bisher in Gebrauch genommen worden 
ist, ist das der Kap-Sternwarte 1 ). Das 
von Zeiss bergestellte Prisma hat 
einen Durchmesser von 640 mm und 
einen brechenden Winkel von 11° 
(Abb. 52). Es wird an dem Refraktor 
von 6 m Brennweite benutzt, ent- 
weder fur sich allein oder zusammen 
mit einem 8°-Prisma derselben GrflBe, 
wie Abb. 53 zeigt. Das Prisma kann 
bei Nichtgebrauch leicht beiseite ge- 
dreht werden, ohne daB man es ab- 
montierenmuB. Mittels Schliissels und 
Zahnstange laBt es sich urn 90°herum- 
klappen. 

An grOBeren Instrumenten, beson- 
ders an den groBen Spiegeln, kommt 
die Yerwendung eines Objektivprismas 
nicht mehr in Frage. In diesem Falle 



!\ 


benutzt man den Hauptspiegel nur j \ 

alsLichtsammler.reduziert dann durch A U1 

9 Abb. 53. 

Zwischenschalten weiterer brechender objoktivpriHma <!<„• Kap-S torn wart. 


oder reflektierender Flachen den ur- 
spriinglich groBen Durchmesser des 
parallelen Lichtbiindels auf einen kleineren Wort 
und laBt dieses dann einen besonderen Objektiv- 
prismenspektrographen entsprechend kleincrer Di¬ 
mension passieren. Tragt der Hauptspiegel einezen- 
trale Durchbohrung, so setzt man zwischcn Haupt¬ 
spiegel S und Brennpunkt F einen Konvexspiegel s, 
der classelbe Offnuiigsverhaltnis wie der Hauptspiegel 
hat (Abb. 54). Das von diesem erzeugte para-llelc 
Strahlenbundel wird dann durch einc kleine Prismen - 
kamera zerlegt. Statt des Objektivs kann man in 
der Prismenkamcra ebenfalls einen Spiegel verwen- 
den. Die ganze Apparatur ist dann frei von chroma- 



Abb. 54. Spiogol- 


tischer Aberration. Besitzt der Hauptspiegel keinen Prismonkamora. 


J ) D. Gill, History and Description of tlie Roy. Obs. Capo of Good Hope. 1913. 
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Durchbruch, so mu8 man als „Kollimator“ s ein unter 45° gegen die 
Rohrachse geneigtes auBeraxiales Stuck eines Konvexspiegels verwen- 
den, der das Licht seitlich austreten laflt. An eineni solchen Spiegel lailt 

sich aber auch mittels einfacher 
Linsen eine von chromatischer 
Aberration freie Objektivpris- 
menkameraanbringen. Abb. 55 
zeigt einen solchen von Meyer- 
mann - angegebenen Spektro- 

Spiegel-PrismenkMn'era 'nach Meyermann. &»&**)- Statt des Pangspie- 

gels s wird eine Negativlinse L t 

benutzt. Als Kameraobjektiv dient eine einfache Positivlinse L 2 . Damit 
die Apparatur frei von chromatischen Fehlern ist, mussen Hauptspiegel 
S, Negativlinse L x und Kameralinse L 2 dasselbe Offnungsverhaltnis 

_haben. Soli an einem solchen 

Spektrographen eine Kamera¬ 
linse anderer Brenmveite be¬ 
nutzt werden, so muB auch 
die Negativlinse ausgowcohsclt 
werden. 

Solclie modifizierte Objektiv- 
prismenspektrographen werden 
nicht nur an Refiektoren, son- 
dern auch an Refraktoren vor- 
wendet. Einen dcrartigcn Spek- 
trographen besitzt die Uni- 
versitats-Sternwarte Leipzig 2 ). 
Abb. 56 zeigt denselben im 
Schnitt, Abb. 57 in Ansicht. 
1 Der Apparat wird mit dcm 
Flanscli 5 direkt statt des ge- 
wohnl ichen Kassettenauszugcs 
an das Rohr angoschraubt. 

v U „„„ n u * Statt der als Kolliinator die- 

, . nenden Negativsysteme, seien 

Abb. 56. fcjpaltloHi‘1* . « . , 6 _ \ . 

Spektrogroph <l<-r Stemwarto Leipzig. aie S P le § el oder Lmacn > ka,m 

man ebensogut eine positive 

Optik verwenden, d.li. man kann jeden vorhandenen Spaltspektrographen 
andemselben Fernrohr unterWeglassung des Spaltes als Objektivprisrnen- 


■KNK|(3 



') B.Mevermanm,Z. f. Instrkdc.46, 485. 1926. W.Loh.mann, d&solbut 57, 124.1037. 
s ) W. Schaub, Z. f. Instrkdc. 55, 17. 1935. 
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spektrograph verwenden. Die Benutzung von Negativsystemen bietet 
nur den Vorteil starker Verktirzung der ganzen Apparatur um die 
doppelte Brennweite des Kollimators und damit grOBerer Starrheit. 

Das Objektivprisma findet iiberall da Yerwendung, wo die aufgezeich- 
neten Mangel desselben am wenigsten stOrend empfunden werden und 
wo es darauf ankommt, ein mftglichst groBes Beobachtungsmaterial in 
kiirzester Zeit zu sammeln. Die geringen Details, welche das Objektiv- 
prismenspelctrum zeigt, geniigen vollkommen zur Klassifizierung det 
Sterne. Eine Arbeit wie der Henry Draper-Katalog (vgl. S.181) ware ohne 
das Objektivprisma gar nicht durchfuhrbar gewesen. Aber auch in der 
Spektralphotometrie leistet es unschatzbare Dienste, besonders dann. 



Abb. 57. Spaltlosor Spektrograph der Sternwarte Leipzig. 

wonn es sich inn Helligkeitsmessungen irn kontinuierliehcn Spektrum 
zur Temperaturbestiminung handclt (vgl. Beitrag StrOrngren S. 440). 

Es hat aucli nicht an Versuohen gefehlt, das Objektivprisma zur Mes- 
sung von Radialgeschwindigkeiten beranzuziehen. Die bezeichneten 
Mangel und der llmstand, dab das Prisma wallrend der Aufnahrne nielit 
auf konstanter Temperatur gehalten werden kann, maehen es jedocli fiir 
diesen Zweck weniger geeignet. Die Sehwierigkeit, welehe sich ans dem 
Fehlen eines Vergleiehspektnuns ergibt, hat allerdings Piokkkin'O (lurch 
eine sinnreiehe Methode zu heheben versucht.Nachdcrn eine Aufnahmege- 
macht ist, wird das Prisma um JS()°gedreht und eine zweitc Aufnahme auf 
dieselbe Plattedicht ncbendieerstegesetzt. Die beiden Spektron habencnt- 
gegengesetzte Richtung und dieLinien erleiden (lurch die Radialgeschwin- 
digkeit entgegengesetzte Yerschiebung, so daB die Wirkung ini Vergleich 
zuin einzelnen Spektrum verdoppelt wird. Man miBt nun die Abstande 
entsprechender Linien in den beiden Spektrcn. Diese iniiBten fiir alle 
Sterne auf der Platte konstant sein, wenn keine Radialgeschwindigkeiten 
vorhanden waren. Aus der Anderung dieses Abstandes von Stern zu 
Stern laBt sich die Radialgeschwindigkeit ableiten, d. h. praktisch er- 
geben sich nur die relativen Radialgeschwindigkeiten der Plattensterne. 
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Sollen Absolutwerte der Radialgeschwindigkeiten bestimint werden, so 
muJJ auf der Platte eine Wellenlangennormale vorhanden sein. Man 
macht dann beide Aufnahmen durch ein Filter von Neodymchlorid 
(s. S. 266). Wegen der Verzeichnung und der Anderung der Dispersion 
iiber die Platte ist diese Methode zuna-chst nur fiir achsennahe Sterne 
brauchbar. Sieist jedocb von Schwarzschild theoretisch weiterentwickelt 
worden, so daB sie fiir alle Sterne einer Platte anwendbar ist. Sie erfor- 
dert aber einen ziemlich groflen Arbeitsaufwand, der sich allerdings stark 
reduziert, wenn man nur Anderungen der Radialgeschwindigkeiten miBt. 
Die Genauigkeit erreicht naturlicb bei weitem nicht diejenige, welche 
mit deni Spaltspektrographen erzielt werden kann. Der mittlere h ehler 
betragt fiir die spaten Spektraltypen ± 10-15 km/sec, fiir die friihen 
Typen ±15-20 km/sec. Immerhin kann die Methode da von Nntzen 
sein, wo es sich darum handelt, fiir statistische Zwecke genaherte Werte 
der Radialgeschwindigkeiten einer groBen Zahl von feternen abzuleiten, 
oder bei Durchmusterungen zur Auffindung von Sternen veranderlicher 
Radialgeschwindigkeit. Auf die Reduktion von Objektivprismen-Auf- 
nahmennach der Pickering-Schwarzschildschen Methode wird weiter unten 
noch naher eingegangen werden. 

Die Spektrographen des Astrophysikers unterscheiden sich grundsatz- 
lich in keiner Weise von denen des Physikers. Die bciden Hauptfordo- 
rungen, welche die Astrophysik an ihre Apparate stellen muB, sind grtiBte 
Starrbeit und grOBte Lichtstarke. Jeder unntitze Lichtverlust muB ver- 
mieden werden. Die Astronomie ist nicht in der Lage, die Vcrsuchs- 
bedingungen nach Belieben zu variieren, sie muB sich darauf beschriin- 
ken, Haturgegebenes zu beobachten, und demgemaB die erforderliche 
Apparatur aufbauen. Dies gilt in besonderem MaBe fiir den Astrospektro- 
graphen,und beim Bau eines solchenmuB stets ein KompromiB gesohlos- 
sen werden zwischen dem, was wunschenswert und dem, was erreichbar ist. 


Dkittes Kapithl. 

Mefimethoden und MeBapparate. 

§ 1. Mefimethoden. 

Die mit einern modernen Spektralapparat hergestellten Spektrogramme 
zeigen bei der Ausschaltung aller im vorigen Abschnitt besprochenen 
Fehlerquellen einen sohohen Grad von Scharfe, daB zur Ausmessung und 
Reduktion der Messungen mftglichst exakte Methoden angewandt werden 
miissen, wenn man die Platten vollstandig ausnutzen will. Es ist darum 
vor allem auch notwendig, daB neben dem Sternspektrum ein linien- 
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reiches Vergleichspektrum, also zweckmaBig ein Eisenspektrum aufge- 
nommen wird, fur welches die Wellenlangen der Linien mit der grftBten 
Scharfe bekannt sind. Das klassische, von Vogel entwickelte MeB- und 
Reduktionsverfahren 1 ) kommt daher heute hctahstens dann noch in Erage, 
wenn es sich darum handelt, ein vorhandenes Plattenmaterial schnell 
und muhelos zu durchmustern. Vogel benutzte als Vergleichspektrum 
das linienarme Wasserstoffspektrum, hatte also in praxi nur die H^Linie 
als Vergleichslinie zur Verfligung und konnte demnach im Sternspektrum 
nur die H y -Linie zur Messung heranziehen. Dieser Mangel macht sich bei 
den fruhen Spektraltypen B und A weniger bemerkbar, da in deren 
Spektren fast nur die Wasserstofflinien vorhanden sind. Urn bei den 
spaten Typen die zahlreichen Metallinien in der nachsten Umgebung der 
H -Lin.ie fiir die Messung nutzbar zu machen, hat Vogel noch ein anderes 
MeBverfahren angewandt. Eine Platte mit einem breiten Sonnenspek- 
trum, welches mit demselben Spektrographen aufgenommen ist wie das 
Sternspektrum, wird kings der Mittellinie des Spektrums zerschnitten 
und Sehicht an Schicht so auf das Sternspektrum gelegt, daB beide dicht 
nebeneinander liegen und die Linien des einen die Portsetzung der Linien 
des anderen bilden. In der Naehbarschaft der H y -Linie werden dann die 
Abstande entsprechender Linien in den beiden Spektren gemessen, welche 
von der zufalligen Lage beider abhangen, und welche wegen einer etwaigen 
geringen Verschiedenheit der .Dispersion einen linearen Gang zeigen kOn- 
nen. Im Sonnenspektrum, das keine Vergleichslinien enthalt, wird die 
H y -Linie gemessen, im Sternspektrum dagegcn nur die kunstliche H }/ - 
Linie. Da diese namlieh bei den Vogelschen Spektrogrammen das Stern¬ 
spektrum durchsetzt, liegt sie meistens noch in der natiirlichcn Linie. 
Die Ausgleichung der Messung liefert eine Beziehung zwischen Sonnen- 
und Sternspektrum, aus der die Lage der naturlichen H y -Linie im Stern¬ 
spektrum berechnet werden kann. Dam it ist die Linien verschiebung im 
Sternspektrum gegeben. 

Die Vogelschen Methoden hatten natiirlich nur in den Anfangen der 
Spektroskopie eine Daseinsberechtigung. Sie haben heute gar keine oder 
nur noch geringe Bedeutung. 

Liegt zu beiden Seiten des Sternspektrums ein Eisenvergleichspek- 
trum, so laBt sich die Vogelsehe Methode in der Weise anwenden, da!3 
man im Sternspektrum die Eisenlinien identifiziert und deren Abstand 
von den entspreehenden Linien im Vergleichspektrum mi lit, um die 
Linienverschiebung sofort zu erhalten, allcrdings unter der Annahme, 
daB die Linien in beiden Spektren dieselbe Wellenlange haben. Da beide 
Spektren unter gleichen auBeren Bedingungen aufgenommen sind, haben 

*) H. C. Vogel, Pub]. Astroph. Obs. Potsdam 7, Toil 1, Nr. 25. 1802. 
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sie gleiche Dispersion. Eine kleine Schwierigkeit stellt sich nur insofern 
ein, als das prismatische Spektrum kein Normalspektrum im Sinne des 
Gitterspektrums ist. Die Beziehung zwischen der Messungseinheit, ge- 
wflhnlich das mm, und der WeUenlangeneinheit ist nicht a priori gegeben, 
man kann also auch nicht ohne weiteres die linear auf der Platte gemes- 
sene Verschiebung dx in Angstrttmeinheiten dA verwandeln. Diese GrttBe 
muB aber gegeben sein, wenn man aus der Dopplerschen Formel 


s - Lichtgeschwindigkeit) 

(1) 

berechnen will. Setzt man 


dA = ,- dx, 
dx 

(2) 

|c dAI , 

v -ijdx| d,[ ' 

(») 


so wird 


Die GrtfBe v=s ist der Wert der Messungseinheit, ausgedriiokt 
A dx 

in km/sec, der sogenannte Geschwindigkeitsfaktor. Dieser Ausdruck lieBe 
sich berechnen, wenn die Dispersionsformel x-f(A) bekannt ware. Wie 
er auch ohne Kenntnis des genauen mathematischen Ausdrucks fiir die 
Funktion x = f(A) bestimmt werden kann, wird im letzten Abselinitt ge- 
zeigt. Wenn die GrbBe s bekannt ist, laBt sich also das obige MeBvcr- 
fahren bequem anwenden. Man kann allerdings ini Sternspektrum nur 
die Eisenlinien zur Messnng heranziehen, nicht aber die vielen anderen 
Linien. Will man alle brauchbaren Linien verwerten, und dies ist bei 
exakten Messungen notwendig, so muB man aus der Ausmcssung des 
Eisenspektrums die Dispersionsformel ableiten und mit ihror Hilfe aus 
der gemessenen GrOBe x die Wellenlange A berechnen. Da (lie Dispersion 
von der Teinperatur abhangt, muB fiir jede Platte eine besondere Formel 
aufgestellt werden. Die Rednktion der Messungen eifonlert also einen 
ziemlich groBen Arbeitsaufwand. AuBerdem stellt das MeBverfahrcn er- 
h5hte Anforderungen an die Stabilitat und Fehleifreihoit der McB- 
maschine. Denn wahrend bei der ersten Metbode die Messung eines 
Abstandes Eisenlinie-Sternlinie eine abgesehlossene Messung bedeutet 
- man kann die Ausmessung beliebig unterbrechen, ja sogar die Platte 
aus dem MeBapparat herausnehmen und spiiter wieder einlegen muB 
man bei dem zweiten Yerfahren die Ausmessung eines Spektrums in 
einem Zuge moglichst schnell durchfuhren, weil sich die Platte in der 
Zwischenzeit nicht verschieben darf, aus dem einfachen Grunde nicht, 
weil aus den Messungen die Dispersionsformel abgeleitet werden soil, 
deren Kenntnis im ersten Falle nicht notwendig ist. Das zweite Ver- 
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fahren ist aber in rechnerischer und vielleicht auch in meBtechnischer 
Beziehnng das bessere. Es verlangt jedoch noch die Kenntnis der von 
Radialgeschwindigkeit freien Wellenlangen der Linien des Sternspek- 
trums, und gerade diese Notwendigkeit gestaltet die Reduktion oft recht 
schwierig, denn fur die Wellenlangen sind zunachst nur Naherungen aus 
dem Sonnenspektrum gegeben. Es tritt also zu der einen Unbekannten, 
der Radialgeschwindigkeit, als zweite noch die Verbesserung der ange- 
nommenen Wellenlangen. Zur Bestimmung beider liegt aber nur eine 
Gleichung vor, und es bleibt als einziger Weg zu ihrer Bestimmung die 
sukzessive Naherung mit ihrem groBen Arbeitsaufwand iibrig. Die Aus- 
messung der Spektrogramme kann also mit der Aufnahme nicht gleichen 
Schritt halten, und die Folge ist eine zunehmende Anhaufung nicht be- 
arbeiteten Plattenmaterials. 

Aus diesem Grunde ist von Hartmann-, welcher auch das eben be- 
schriebene zweite Verfahren entwickelt hat, noch eine dritte Methode 
angegeben worden, welche die Yorteile der beiden ersten besitzt, ihre 
Nachtcile aber verrneidet. Sie hat eine gewisse Ahnlichkeit mit der Vogel- 
schen Koinzidenzmethode, da sie auBer dem Sternspektrum ein Funda- 
mentalspektrum benutzt, an welches das erstere angeschlossen wird. 
Legt man zwei Stern spektren so aufeinander, daB die Vergleichslinien 
miteinander koinzidieren, so decken sich die Sternlinien nur dann, wenn 
beide Sterne die gleiche Radialgeschwindigkeit haben. Im anderen Fallc 
werden die Sternlinien nicht zusammenfallen, und die Yersehiebung, 
welche von der Koinzidenz der Eisenlinien zur Koinzidenz der Stern¬ 
linien auszufuhren ist, gibt sofort die relative Linienversohiebung der 
beiden Spektren, also die relative Radialgeschwindigkeit der beiden 
Sterne. Benutzt man als Fundamentalspektrum ein Sonnenspektrum, so 
ergibt sich auf diese Weise die Radialgeschwindigkeit schlechthin. Die 
Kenntnis der Wellenlangen ist dabei ebensowenig erforderlich wie die 
Kenntnis der Dispcrsionsforrncl. Ganzlieh unabhangig von der Wellen- 
lange ist das Verfahren allerdings nur dann, wenn l>eidc Spektren dem- 
selben Stern angehOren und wenn sie beide einigcrmaBen gleichmaBig 
exponiert sind, wenn sie also vollkorumen identiseh sind. Da die Stern¬ 
linien im allgemeinen (lurch ZusammenhieBen inehrerer entstehen, haben 
die Linien, welche Spektren verschiedener Sterne gemeinsam sind, doch 
etwas verschiedene Wellenlangen. Die Methode setzt aber voraus, daB 
die Wellenlangen einander gleich sind. Da diese TJntersohiede jedoch 
mehr zufalligen Charakter tragen, lassen sie sich (lurch Hiiufung der 
Beobachtungen eliminieren. Ungleich exponierte Spektren kOnnen nur 
schwer miteinander verglichen werden und geben leicht zu systemati- 
schen Fehlern AnlaB. Fast vollkommen werden etwaige Schichtverzie- 

ITandb. d. Experimcntalphysik, Bd. XXVI. 
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hungen der photographischen Platte eliminiert, da stets nur kleine 
Distanzen gemessen werden. Alle Vorteile, welche das Verfahrcn bietet, 
kOnnen nur dann voll zur Geltung kommen, wenn es sich um differen- 
tielle Messungen handelt, also bei der Bestimmung der Sonnen parallax© 
und bei der Bahnbestimmung spektroskopischer Doppclsterne, weil dann 
als Fundamentalspektrum stets ein Spektrum desselben S terries benutzt 
werden kann. 

Zur bequemen Ausfiihrung der Messungen ist von Hartmann ein be- 
sonderer Mefiapparat konstruiert worden, der Spektrokomparator, wel- 
cher spater ausflihrlich beschrieben wird. 

§ 2. Das MeBmikroskop. 

Die Ausmessung der Spektrogramine erfolgt mit deni MeBmikroskop, 
welches im Prinzip eineni der ublichen JJingcnkomparatoren gleicht 

(Abb. 58). Im (Jesiehtsfeld des 
sehwaeh vergroBernden Mi- 
kroskops belindet sich ein 
Fadennetz, das aus seeks Ffi- 
den besteht (Abb. 50). Vier 
von diesen Faden, a, b, c, d, 
sind einander parallel so auf- 
gezogen, daB ab ed ist. Der 
furifte und seehste Faden 
und m 2 , dieeigenUiehen MeB- 
fadcn, st-ehen senkreeht zu 
den ersteren. Siesind einander 
genau parallel und haben cine 

- a 

- b 

- c 

- d 

7ft i TTlz 

Abb. f>». 

Fadennotz im MoMupparab. 

Distanz von 0?5. Von den vier ersten Faden sind zwei niittels der 
Sahraube v beweglich. Es entstehen auf diese Weise drei Intervalle, 
ab, be und cd, deren GrOBe innerhalb gewisser Grenzen verander- 



Abb. 58. TdpfcrHcht'H Moflmikroskop. 
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lich ist. Die beiden auBeren liegen stets symmetrisch. zum inneren. Bei 
der Ausmessung werden die Faden so eingestellt, daB das Sternspek- 
trum in der Mitte des Intervalls be liegt und die Seitenfaden a und d 
die Linien des Vergleichspektrums schneiden. An den Schnittpunkten 
werden die Linien init dem MeBfaden eingestellt, so daB die MeBpunkte 
genau symmetrisch zum Sternspektrum liegen. Das in der Physik haufig 
benutzte Andreaskreuz ist zur Ausmessung von Spektrogranmien wenig 
geeignet, da hierbei stets die G-efahr vorhanden ist, daB auf ein bestimm- 
tes Silberkorn eingestellt wird, wahrend beim MeBfaden die zufallige 
Kornablagerung weitgehend eliminiert wird. Der Mikroskoptisch ist als 
Schlittenapparat ausgebildet, der mit einer Schraube H meBbar ver- 
schoben werden kann. Die Platte legt sich mit der Langskante gegen 
ein Lineal, welches, parallel zu sich selbst, senkrecht zur MeBschraube 
verschiebbar ist. Die Fixierung der Platte erfolgt durch federnde Klam- 
morn. Der Tisch ist in Positionswinkcl drehbar, um das Spektrogramm 
parallel zur Schraube stellen zu ktinnen. Ebenso ist der Okularteil mit 
den Faden zur richtigen Orientierung dcrsclben mittels des Ringes d und 
der Schraube K dreh- und klemmbar. Mittels einer zwoiten MeBschraube y 
liiBt sich das Mikroskop senkrecht zur Schraube H versehieben, so daB 
auch in diescr Richtung Messungen ausgefiihrt werden kttnnen. 

§ 3. Die Untersuchung des MeBapparates und der MeBschrauhe. 

Da das eigentliche MeBwcrkzcug die Schraube ist, so mull dieso fehler- 
frei sein, odor ihre Fehler musseii bekannt sein, damit sic bcrucksichtigt 
werden ktinnon. Eine Schraube heiBt dann fehlerfrci, wenn die linearo 
Fortbewcgung des Schlittens dem Drehungswinkel (ibor die gauze Lange 
<lor Schraube proportional ist. Die Abwcichungcn von der Proportiona¬ 
lity lassen sich in zwei Klasscn einteilen, und zwar in: 

1. die fortsch roitenden Fehler, das wind DngleiehfOrmigkeiton in 
der linearen Fortbewcgung an verschiedonen Stellen der Schraube, wenn 
diesc um dieselbe Anzahl von vollen Revolutionen gedreht wird, 

2. die periodischen Fehler, das Hind Ungleichfttrmigkeiten in der 
linearen Fortbewcgung, wenn die Schraube innerhalb einer Umdrehung 
um gleiche Winkcl gedreht wird. 

An cine bestimmte Schraubcnablesung sind also ini allgemeinen stets 
zwei Korrektionen anzubringen. Bedeutct fi den Drehungswinkel, so laBt 
sieh der periodische Fehler <p(/i) (lurch cine Fourier-Reihe darstellen: 

cp (//) = a x cos// -j- hi sin ju -i a 2 cos 2/i -i- b 2 sin2//, ... (4) 

MiBt man ein Intervall, welches sehr nahe eine gauze Revolution oder 
ein Vielfaches davon ist, und bedeuten l t und 1 2 die Schraubenablesungen 

18* 
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am Anfang und am Ende des Intervalles, <p( lj) und ^(1 2 ) die zugehttrigen 
Korrektionen wegen des fortschreitenden Fehlers und ist endlich f 0 der 
fehlerfreie Intervallwert, so gilt mit =f x 

f 0 =fi+<p(l 2 )-95(li). (5) 

Da nach Yoraussetzung f nahe gleich einem Yielfachen einer Revolu¬ 
tion ist, wird der periodische Fehler eliminiert. MiBt man die Lange eines 
solchen Intervalles an verschiedenen Stellen der Schraube durch sukzes- 
sives Yerschieben desselben um seine eigene Lange, und bezeichnet man 
die gemessenen Werte mit f t , f 2 , f 3 . . so erhalt man eine Anzahl von 
Grleichungen Wi+*C.)-*0 1 ) 

f o = f a + 9 >( 1 3 )- < P( 1 2 ) ,,,s 


fo = f r.+9 , (ln + l)-? , ( 1 n)- 

tJber zwei der Werte ( 7 >(l i ) kann man willkiirlich verfiigen. Hiordurch 
wird die Lange der Schraube festgelegt. Setzt man also 



<p(h) = 9 On+l) “ 0 > 

(7) 

ergibt die Mittelung obiger Gleichungen: 




(») 

Damit wird: 

oder: 


<p( li )-0 



<P O 2 ) 

<p(l g ) -A, 


9(h) = f o - f 2 + 9(h) 


(10) 

7 

+ 

7 

1 

c+f 

e- 

9>(1„) -A , i/l 2 1 • ■ • 1 /In -1 


<p (liH-l) = 6 

flln+l) ~A | I/1.J 1 • ■ 1 1 An- i 

1 . I„ 0, 


wenn ^1 i f 0 —ist. Die letzte dieser Gleichungen ist dabei automatised! 
erfullt, sie liefert also eine sehr scharfe Rechenkontrollc. Ein k lei nor 
Rechenfehler in einem A { i)fla.nzt sich, dureh das Aufsummieren stetig 
wachsend, bis zur letzten Gleichung fort. Gleichzeitig gehen die beob- 
achtungsfehler stark vergrOBert in das Resultat ein, und dieser EinHuB 
wirkt um so schadlicher, je mehr Gleichungen vorhanden sind. Man 
wird daher das MeBintervall so groB wahlen, daB man den Vcrlauf der 
fortschreitenden Fehler noch mit Sicherheit erkennen kann. Die gemes- 
senen Werte 90 (l x ) werden graphisch durch eine glatte Kurve ausgeglichen 
und dieser die Korrektionen fur jede Stelle der Schraube entnonimen. 
Als Beispiel sei eine Messung angeftihrt, welche die in Abb. 60 dargestell- 
ten fortschreitenden Fehler ergab, wobei die Nullpunkte auf 0 R und 100 R 
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gelegt wurden. Das Beispiel zeigt gleichzeitig, wie durch passende Wahl 
der Nullpunkte (0 R und 80 R ) die fortschreitenden Fehler bisweilen fur 
einen groBen Teil der Schraube stark reduziert werden kftnnen. 

AuBer dem schon erwahnten Nachteile leidet diese Methode zur Be- 
stimniung der fortschreitenden Fehler an dem tJbelstand, daG keine iiber- 



schiissigen Grleichungen zur Bestimmung der Unbekannten nach der 
Methode der kleinsten Quadrate vorhanden sind, daB man also im allge- 
meinen auch keine prazise Aussage iiber die Genauigkeit der so gewon- 
nenen Werte machen kann. Um zu uberschiissigen Gleichungen zu ge- 
langen, muB man mehrere Hilfsintervalle anwenden, deren relative 
Fehler entweder mitbestimmt oder eliminiert werden. Diesen Weg hat 
Zurtiellen besohritten, indeni er das Verfahren von Lorentzen 1 ) zur 
Bestimmung der Teilfehler zweier Skalen zur Ermittelung der Schrauben- 
fehler anwendet. 

Zur Bestimmung der Teilfehler werden die Mal3stabe in alien 2n +1 
Lagen aneinandergelegt, die rnttglieh sind, wenn jeder Strich der einen 
Skala eimnal mit jedem Strich der andern Skala 

koinzidiert. In jeder Lage werden die Abstiinde | i -j-1 —l - 

gegenuberliegender Striche gemessen. Man wird ^ o i z n-in 
also z. B. mit der Lage 0, n (Abb. (it) der Skalen I A b. mi. Uiitersuebiing 
und II beginnen, nach jeder Einstellung aller /,w<‘i<‘r MafMabo. 
koinzidierender Striche die Skala II urn je ein 

Intervall weitersehieben, bis man iiber die Lage n,n bei der letzten Lage 
n,() angelangt ist. Bezeichnet man mit A p {] den gemessenen Abstand 
des Striches p von I und q von II, so ergibt si eh fiir die Messung fol- 
gendes Schema (A) (S. 278). 

Jede Spalte diese Schemas entspricht einer Lage. Die vollstandige 
Messung einer Lage heiBe eine Serie. Bei fehlerloscn Skalen miissen offen- 
bar alle gemessenen Werte A innerhalb einer Serie bis auf die unvermeid- 
lichen MeBfehler konstant sein, wenn die beiden MaBstabe gleiche Lange 


*) Ck Lorentzen, Antron. Nachr. 131, 217. 1893. 
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Cn-1) 



-(n-l) 

Ao,n-2 


A n-3,n-2 

An-2,11-2 

> 

7 

i 

A n,ii-2 


(A) 

-n 1 

Ao,dl-1 

Ai, n-i 


An-2, n-l 

An-1, n-1 

An, n-l 

K+a 



A 0,n 

Ai,a 

A2,ii 


An-1,11 

An, n 

K+l 




r 

o 

K-(n-l) 

K_ ( ri -2) 


K-i 

K 0 






haben. Bedeutet /i p die Korrektion des p-ten Striches von I, und v q die 
des q-ten Striches von II, so ergibt sich fur die (-r)-te Serie eine Gleichung 
von der Eorm: 


/Mp-Vr + p +A PiP+1 . + (J_ r -0, p-O, 1, 2 . .. n-r, (1.1) 

wo C die Serienkonstante ist. Derm in der (-r)-ten Serie liegt clem Strich 
0 von I der Stricli r von II, also dem Strich p von I der Strich p 4 r 
von II gegeniiber. Entsprechend gilt ftir die symnietriseh zu-r gelegene 
Serie + r eine Gleichung von der Form: 

ft q -f r — ^q A q 4- r, q ^ J r (J “ 0, 1, 2 . . . T1 — I . 0-0 

Die aus samtlichen Messungen hervorgohenden Glcieliungen lassen sich 
also in dem System zusammenfasscn: 

p p -r (l +A„, q +C p _ q = 0, p, q-0, .1, 2. . .n, (13) 

welches alle Serien (p-q) umfaflt. Fur p*q«(), 1, 2, ... n z. B. die 
Serie 0 und allgemein fur 


p = q +r « r, r i 1, r i 2 .... n 
q = p + r = r, r i 1, r -i 2 .... n 


die beiden symmetrischen Serien -i r und -r. 

Zur Auflosung des Systems (.13) nach der Methode der kleinsten Qua¬ 
drate verfahrt man nach dem Yorschlage von Sciiwarzschilj ) ] ) wie folgt: 
Man bilde die Mittel aller A p q einer Serie, also die Grdtien [s. Schema (A)] 


K - r n i- .1 -r i' Aq ' q+r ’ Kr “ n + 1 -r ^7 Aq+ ‘ 

Q=0 q=0 


(U) 


x ) K. Schwabzs child, Astron. Nachr. 143, 1. 1897. 
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und die Abweichungen der Einzelwerte A p>q der Serie vom Mittel. Diese 
8eien ‘ : ' B p , q = A ]>>q -K p _ q . (15) 

Fiihrt man ferner statt der Unbekannten O p _ q eine andere D p _ q ein, 


definiert durch 


■^p-q ®p-q 


so wird aus dem System (13) 

/ l v"~ V Q. ■*' ®i», q + ®p -q = 


p, q-0,1, 2 . . .n 


welches die 4n + 3 Unbekannten /z p , (p = 0, 1, . . . n); v (V (q = 0,1, . . . n) 
und D p _ q , (p-q = -n, -n + 1, .. . 0 .. .n-1, n) enthalt. 

Es sei hier bemerkt, daB die Serien -n und -i n fur die Bestimmung 
der Teilfehler ohne Bedeutung sind, da sie nur je ein Element A 0 n bzw. 
A n 0 enthalten. Sie sind hier nur der Symmetric halber mitgenommen. 
Man kann von vornherein A Oti -A 1i0 = 0 setzen. Bei der Ausfuhrung 
einer Messung wird man sie natiirlich wcglassen. 

Die AuflOsung des Systems (17) nach der Methode der kleinsten -Qua¬ 
drate liefert die Normalgleiehungen: 


n ti ii 

(n -I 1 )/q>— y] I'a 1 B])- q i- ^ 

n o q o «i -*=o 

n n n 

(il J 1 ) I 1 !!— \ /fq~ D<i -p~ y, B<|,|) • ; 0 
<1 . 0 (| 0 <1 0 

n -r 

yj(fU\-vt i i r) i (n i 1 -r) I)-r 0 

<i o 
ii r 

2 7 (/'<n r-r„) H (n I 1 -»)!),. 0 
<1 0 

.Diese (Jleichungen sind niehts andercs als der Ausdruck fur die Forde- 
rung, dab sieb die von der Ausgleiehung iibriggelassenen Beobachtungs- 
fehler A in drei Riohtungen des Schemas (A) tilgen, und zwar 

1. fiir gleie.be //, d. h. in den sohragen Zeilen (1. Nbrmalgleiohung), 

2. fiir gleiche v , d. b. in den horizon talon Zeilen (2. Normalgleichung), 

3. inncrhulb der Serien (3. und 4. Normalgleichung). 

Man verifiziert die Normalgleiehungen loichb, wenn man die Bcdin- 
gungugloiehungen (17) in der liicrdurch gegebenen Reihenfolgeaussehreibt, 
wobci beziiglieh der bciden letzten der (jleichungen (N-,) zu beaehten 
ist, daB die Suimne der Abweichungen vom Mittel versohwinden nuiB, 
d. h. daB 

n — r ii — r 

y, -^(j,q 4-1“ “ I - r, (| 

q 0 q —■ 0 



0. 


(1H) 
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Die Aufl&sung der Normalgleichungen (N^) laCt sich nun, wie Schwarz- 
s chili) gezeigt hat, dureh direkte Rechnung mittels einfacher Rekurrenz- 
formeln durchfiihren. 

Man seize zunachst zur Abkiirzung 


el n 


Bp, q = M p ; 


(19) 

q = 0 

q=0 


Mp + M n _p = Np 5 

- M p + Mi_p = Np 

(20) 

ft p "t ^n-p = Op 5 

/^p — ^n-p = Tp . 

( 21 ) 

Dann ergeben sich aus dem System (N"j) die beiden getrennten Systeme 

n 

(n + l)ff p - JTVq -Np 
q =0 

p - 0 , 1 , 2 ... n 

(N 2 ) 

n n 



(n + l)r p + Tq + 2 Dp_ q + N p 

q =0 q =0 

n — r 

C 

sq 

r -1 

o' 

li 

& 

o 


yr q + (n + 1 — r) D_ r - 0 


' (N 3 ). 

q= 0 

r = 0 , 1 , 2 . . . n 



n 

+ (n 4l-r)D r = 0 

<l=r 


tjber den Nullpunkt der Unbekannten a kann man frei verfiigen (lurch : 

n 

2 V°> ( 22 ) 

o 

and damit ist das System (N a ) aufgelbst. 

Man setze weiter zur Abkiirzung 

(n + l-r)D p «/? p ; (n + .l-r)D_ P (23) 

Wenn man je zwei aufeinanderfolgende Gleiehungen der beidon letzten 
Systeme (N 3 ) voneinander subtrahiert, so wird: 

-r n _ r - l -/?_ p -/3 -r _ 1 -0 

*r + & ^ r . M 0. J 

Wird in der ersten dieser Gleiehungen r durch n-r ersetzt, und werden 
beide voneinander subtrahiert, so folgt: 

A-n‘^A+1 “ft-n-l ^i^r> (^) 

eine Beziehung, die besagt, daB die GrOBe j 8 r _ n + / 8 r + i von dem Index r 
unabhangig ist. Man kann liber sie verfiigen und setze: 

/^r -n == “'A‘-1- 1 * 


(26) 
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Die Subtraktion je zweier aufeinanderfolgender Gleichungen des 
ersten Systems von (N 3 ) ergibt: 

(» + 3 ) ( r P +1 ~ T p) + 2 ( D p +1 " Dp - J + N p +1 - N p - 0, (27) 

also init (23) und (24) 


(n+ 1 ) +W + 2 ^ P l«-^;i) + N p + ,-N „-0 


P P- 


(28) 


und mit Riicksicht auf (26) 


(3,»+2 ^P + lj 1 ( n _p)(p + l)| + ^' 


Np-Np + i Y p 


n +1 


n +1 


(29) 


Nach dieser Formel lassen sich alle /? p berechnen, wenn /8 0 und 
bekannt sind. Da nun die Bedingung (26) als Symmetriebedingung liber 
die GrOBe der /8 p selbst nichts aussagt, so kann man noch f} 0 oder /8 X 
willklirlich wahlen, weil /? nur von der zufalligen gegenseitigen Lage der 
MaBstabe abhangt. Man setze: 

fo- 0. (30) 


Durch Addition aller Gleichungen des ersten Systems von (N 3 ) findet 
man unter Beachtung von (26) 

n ii 

2(n . 1) i 2 fi 0 - 0. (31) 

o u 

Aus (18), (19) und (20) ergibt sich abor: 


n 




- 0 


m) 


und aus der 2. oder 3. Oleiehung von (N 3 ) fur r -0: 

ii 

y, r i\ 

0 

n 

also: \\ q = 0; /f ( > - 0. (34) 

o 

Damit ist alles gegeben. Die (i }) ergo ben rich ftir p> 0 aus (29), fur 
])<() aus (2(5). Dann folgen die r p aus (24), wahrend die a p durch (N 2 ) 
und (22) gegeben sind. Die Strichkorrektionen selbst wind naoh (21) 

/h> "" i (^p T p) > - p i (°p —T p) * (3*>) 

Zur bequemen Ubersicht sind die zur Reduktion ntitigen Formeln mit 
einigen Rechenkontrollen im folgenden in der riehtigen Reihenfolge 
zusammengestellt. Der in den Gleichungen (29) und (N 2 ) auftretende 
Faktor l/(n+1) wirddabei in die letzten Gleichungen (35) fiir fi p und v n _ p 
genommen, da dies ftir die numerische Rechnung bequemer ist. 
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Serienmittel: 


1 1 

K-r = —f^-^A q)q+r ; Kp = ---”—^ Aq + r>q r = 0,l,2...n. (36) 

q =0 q-0 

Abweichungen der Elemente vom Serienmittel: 



Bp, q “ Ap, q“ Kp _ 

q, p, q = 0, 1, 2 . . . n 



n 

n 



q = Mp i 

2Xr=M' 

(37) 


q = 0 

q = 0 



Mp +- M n _ r) = Np; 

— M p + Mp_3) = Np 


.Kontrolle: 

n u 

n n 


0 

II 

li 

(38) 


Y =*N -N 

-LNp + 1 


fi P + 2 ^ %fi\) 4-1 jl- 

1 L* 

(n-p)(p + 1) | 

+Y„; /3 0 -/?, -0; p-0,1,2.. 

■ n-1 (39) 

Kontrolle: 

fin 4 1^ 

[s. Gl. (20)] 

(40) 


r P = fiv + 1“A> 

p =0,1, 2 . .. n 

(41) 


CTp = Np 


(42) 



Gp —Tp 

(43) 


^"2(n + lj ; 

vn-p".:>/ 1X 

2(n h 1) 

Kontrolle: 




n n 

n n 



*2 

£ 

ii 

2>» ~2jV v -0 

(44) 


0 0 

0 0 


D - ^ p - 

■ lV ; D_ r — A.h- 1 -• 01. (2<i)| 

+ 1) (n 1 1 — r) (ix f 1) v n 

(4f.) 

r (n+l-r)(n 


Die beiden letzten Pormeln dienen dem Yergleich von Bcobaolitung 
und Rechnung. Die beobaehteten D,,_ q sind zu diescin Zweck in die 
Bedingungsgleichungen (17) einzufiihren. 

Die Reduktion der Messungen ist erheblioli einfachcr, als es naeli dem 
Vorangehenden den Anschein hat. Man schreibt zuniichst an den Full 
des Schemas (A) die Serienmittel K p bzw. K_ r . Die Abweichung<m vom 
Mittel B„ (J werden in ein Schema (B) eingeordnet. 

Die Spalten dieses Schemas entsprechen den Zeilen des Schemas (A). 
Die Grofien M„ sind die Summen dor Zeilen, die GroBen M[, dagegen die 
Summen der Spalten, wobei die Summe der letzten Spalte oben steht. 

Die GroBen B n und B„ u sind gleich Null, da die erste und letzte 
Serie aus nur je einem Element hesteht. Die letzte Spalte 1ST', gibt ohne 
weiteres die Unbekannten or,,. Die ubrigen Unbekannten lassen sich nach 
obigen Formeln nnschwer berechnen. 
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Da die beidcn Skalen nach Voraussetzung im fehlerfreien Zustande 
gleiche Lange haben sollen, so ergeben sich die Korrektionen fur Anfangs- 
und Endstrich im allgemeinen von Null verschieden. Aus diesem Grande 
muBte auch zur Definition des Nullpunktes der Strichkorrektion die 
Snmmenbedingung (22) herangozogen werden. Nimrnt man die Langon 
dagegen nicht als gleich an, und definiert man sie dnrch den Abstand der 
Endstriehe, so kann man den Nullpnnkt (lurch die Bedingung /i 0 ~v 0 
' /'.i ’’n ” () fostlegen. Man mull dann allerdings cine neue Unbekannte d 

oinfiihren, dadureh definiert, da 13 die Liingendifferent der beiden MaG- 

stitbe gleich n-6 1st. .Die gemessenen A . Hind dann hoi fehlerfreien 

Skalen innerhalh einer Serie nicht konstant, sie bilden vielmehr einc 
arithrnctiselie Reihe mit der DiflFerenz A Man erhiiltdie dieson Annahmen 
entsprechenden Wert* aus den obigen, worn man zu // bzw v die 
GraGen " 
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/'o /'ii 
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w. 


■r„ I p 


>'« v, 
n 


m 


addiert und 


ft . . O'n I’ll) (//,, y/||) 

II 


(47) 


setzt. 


Naeli dem soeben besebriebenen Verfnhrcn kann man sowohl MaBstilbe 
als aucli Mikiometersch ran ben untersuehen. Im letzten Falle tritt an die 
ktelle der Skala 1 die MeBseliraube. Die Messung erfolgt genau in der 
durcli das Schema (A) gegebenen Weise. Die Febler der Hillsskala II. 
ergeben sich als Nebenprodukt. Ms verstebt sieli dabei von selbst, da(3 
Juan cine solehe Skala will)It, deren Intervalle ein Vielfacbes einer ganzen 
Schraubenumdrehung sind. 

Statt des strengen Schwarzschildsehen Rednktionsverfalirens geniigt 
immer cin Naherungsverfahren, welches von Zukhklusn ontwickelt wor- 
denist 1 ). Es liefert zwar nicht die im Sinnc der Methodo der Uleilisten 


') W. Ziirhkllkn, Astron. Nttchr. 172, ]. ] 906. 
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Quadrate wahrscheinlichsten Werte, sondern etwas von diesen abwei- 
chende. Im aUgemeinen sind die Unterschiede praktisch bedeutungslos, 
auBerdem ktanen sie durch weitere Naherungen, falls nOtig, ganz besei- 
tigt werden. Dies© Methode sei gleich fur den Fall Skala und Schraube 
behandelt, und folgende Definitionen seien vorangestellt: 

Die Schraubenkorrektion fi v ist derjenige Wert, den man zu der mit 
dem p-ten Schraubenpunkt gemachten Einstellung addieren mu6, um 
die Ablesung der fehlerfreien Schraube zu erhalten. 

Der Skalenfehler v a ist derjenige Wert, den man bei einer Einstellung 
auf den q-ten Skalenstrich zu der Schraubenablesung addieren muB, um 
die Einstellung auf den entsprechenden Strich der fehlerfreien Skala zu 
erhalten. 

Zuiueoillbn benutzt, wenn die Schraube in n Intervalle geteilt wird, 
eine Skala mit nur n-1 Intervallen. In dem Schema (A) kommt dadurch 
die unterste Zeile in Wegfall. Wenn man die Serien am Anfang und am 
Ende mit nur je einem Element fortlaBt, so ergeben sich 2(n-l) Serien, 
welche in zwei gleichstarke Gruppen zerfalien. Die der ersten Gruppe 
beginnen mit dem Anfangspunkt, die der zweiten Gruppe schlieBen mit 
dem Endpunkt der Schraube. Die Anzahl der Messungen ist um n + 1 
geringer als bei dem ersten Verfahren. 

Mach den oben getroffenen Definitionen fiber /z p und gilt dann: 

A P.q + /‘p +V <l = C r- ( 48 ) 

Das anzuwendende Naherungsverfahren besteht darin, die Serienkon- 
stante zu eliminieren. Bildet man zu diesem Zweck die Differenz zweier 
Eilistellungen innerhalb derselben Serie, so wird : 

q + r, q + r = /^p +- r“/*'p +r“ v q* (49) 

Der einfachste Weg ist der, die Einzelwerte von der Einstellung der¬ 
selben Serie abzuziehen, bei welcher der Schraubenpunkt 0 bzw. n be¬ 
nutzt wird. Die Bildung dieser Differenzen ergibt: 
linke Halfte in Schema (A) q>p 

tVq-r q -p = Ao,q-p — A 1)f q =Dp >q , (50) 

rechte Halfte in Schema (A) q <p 

/^p~/^n = -^p,q ■ (fil) 

Summiert man fiber q, so wird: 

n-l p-1 n-1 n-p-1 n-1 

Vp -^Dp.q +^ T]D P,<1 ~ n -Mp-( n -V)N-V^n+2J V 1~2j Vr ~2j Vr ’ ( 52 ) 

q=p q = 0 q = 0 r=0 r*n-p 

wo r dieselbe Bedeutung hat wie oben bei der strengen Methode. Wenn 
man zur Festlegung des Nullpunktes der Schraubenfehler// 0 «=/^ n = Osetzt, 

sowird: Vp-n/zp. (53) 
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r-=0 r-q 4 1 


(54) 


(55) 


Die Summation der Differenzen D tiber p ergibt: 

P*1 l'-q-H 

ii-1 - q -1 11 -I 

“ J7/'p-q V'o-(n-q-l)/'.. +{n-l)r q -J>]v v - 

I)«l 

n 11 -1 

H q = 5 j /< 1 ni-q. 

p=*() 1» ~ () 

Setzt man den Nullpunkt der Skalenfehler zu dem der Schrauben- 
fehler in die Beziehung: n n~i 

( 56 ) 

0 0 

80 wird: H q -n*r q . (57) 

Durdi (53) und (57) sind Schrauben- und Skalenfehler bewtimmt. 
7aw bequemen Ausfuhrung der Reduktion bringfc man die GrOBen V 
und H, welche sich aus dem Schema (A) ergeben, in ein Schema (C). 
T)aa ordnende Prinzip ist folgendes: 

.Die Zeilen wind (lurch die Skalenstriohe, die S pal ten (lurch die Schrau- 
benpunkte der Subtrahenden gegeben. Nach (52) ergibt die Summation 
tiber q, d. h. die Summe der Spalten, die (rr0(3e 


Vp=n 

und nach (55) die Summe der Zeilen die GroBe 
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Als Rechenkontrolle ergibt sich in der rechten unteren Ecke Z/i v - Iv q . 
Die horizontalen Striche trennen die rechte von der linken Halfte der 
Serien des Schemas (A). 

Die hier gebrauchte Fesfcsetzung iiber die Nullpunkte benutzt von den 
beiden friiber bei der strengen Methode verwandten je einen Teil. Die 
Lange der Schraube wird durch die Lange der Skala bestimmt, dabei 
werden die Nullpunkte der Schraubenkorrektionen auf den ersten und 
letzten Schraubenpunkt gelegt. Das hat zur Folge, daU die Korrektionen 
des ersten und letzten Skalenstriches im allgemeinen von Null verschie- 
den sind, und da!3 A/i p = Ev q = 0 ist. Es ist natiirlich gleichgiiltig, welche 
Definition man zugrunde legt. Der Ubergang von einer zur anderen ist 
gleichbedeutend mit einer Anderung der Ganghbhe, damit des Schraubon- 
wertes der fehlerfreien Schraube. 

Wie schon erwahnt, ergeben sich auf diesem Wege nicht (lie wahr- 
scheinlichsten Werte der Unbekannten, denn zur Elimination der Sericn- 
konstanten sind nicht, wie bei der Reduktion nach der Methode der 
kleinsten Quadrate, alle Einstellungen einer Serie gleichuialiig heran- 
gezogen worden. Es kann sich unter Umstanden als notwendig orwciseii, 
die gewonnenen Werte durch eine zweite Naherung zu verbesscrn. Man 
verbessert zu diesem Zweck die gemessenen Werte A p>(l mit den boroch- 
neten // p und und bildet die Serienmittel. Diese sind uni so genauer 
gleich den Serienkonstanten, je niiher die /(,, und v q an den wahrschoin- 
lichsten Werten liegen. Zur Durchfiihrung einer zweitcn Naherung fiihrt 
man die Abweichungen der Einzelwerte vom Serienmittel auf 
Fehler der /«„ und v q zuruck, d. h. man geht von dem Ansatz aus: 

A P,<i + /h» = ^i.,q lw q . (<><)) 

^p,d wer> den in ein dem Schema (A) entsprechendes cingcordnet. 
Waren die A/i p und Av q rein zufalliger Natur, so mulJte 

n n-1 

p =^dv ( , -0 (<>1) 

0 0 

sein, und die A pq niiifiten sich in alien drei Richtungon des Schemas 
(s. S. 279) tilgen. Ist dies nicht der Fall, so ergeben, wie ein Blick auf das 
Schema (A) zeigt, die schragen Summon die negativen Verbesserungen 
und die horizontalen Summen die negativen Verbesserungen 
- (n +1) -Av q der /<„ und v q erster Naherung, welche ein Mali fur die 
Abweichungen der berechneten Werte von den wahrscheinlichsten sind. 
Man kann natiirlich diese Naherungen so weit fortsetzen, bis man in allor 
Strenge die wahrscheinlichsten Werte fur die Unbekannten gefunden hat. 
Im allgemeinen werden die Abweichungen jedoch so gering sein, daB die 
zuerst erhaltenen Werte als definitive angenommen werden kbnnen. 
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Aus den n(n + 1) -2 Abweichungen J 1) q vom Serienmittel ergibt sich 
als mittlerer Fehler einer Einstellung, da 4n-4 Unbekarmte vorhanden 


sind: 


\! \AA] 
* m± V (n D(n 2 )* 


(62) 


Der mittlere Fehler der Unbekannten wird, da einer Differenz des 
Schemas (C) der mittlere Fehler e j/2 zukommt: e M p/2, d. h. die 

Unbekannten ergeben sich mit dem Gewicht n/2. 

Entsprechend der grofien Zahl der Hilfsintervalle ist die Genauigkeit 
grOber als bei der Verwendung von nur einem MeBintervall, und die 
Anwendung, besonders der ZuRHELLENSchen Methode, empfiehlt sich 
liberal! da, wo es darauf ankommt, die fortschreitenden Fehler mit der 
groBten Scharfe zu ermitteln. 

Zur Bestimmung der Korrektion 


</>(//) - cos [i i- bjsin/t r a 2 cos2/4 i b 2 sin2//, i . . . (03) 


einer Hchraubenablesung // wegen des periodisehen Felders wird eben- 
falls ein festcs Intervall f gemcssen. Sind die Schraubenablesungen am 
Anfang und am Ende desselben ju bzw. //, so gilt: 


f //'—// i iij (cos [i '—cos ft) i bj (sin/f'-sin//)-i a 2 (cos2///-(H>s2//,) 

i b 2 (sin 2//'-sin 2/f) i . . . 


(04) 


Verschiebt man f riaeh jeder Messung inn 1/n Revolution und setzt 
mail fur f als gutc Naherung das Mittel der gemcssenen ///—//, so crhiilt 
man mit //,' /x i-f n Gleiehungen von der Form: 

///-//-f - 2a L sin if* sin(// -i- |f)-2b 1 sin |f- cos(// ~i |f) . . 

h 2a 2 sinf* sin (2/^ + f)-2b a sin - fcos(2//, i f), 


wenn man die Reihe mit den Gliedern 2. Ordnung abhricbt, was fast 
irmner ausreichond ist. Diese Glcichnngen naeh der Methode der kleinsten 
Quadrate aufgelost, ergeben die vier Normalgleieh ungen : 

■i- na,sin |f £(/i -/t, - f)sin (// i Jf) 

-nb^in-Jf -f )««(/* i if) 

-i na 2 sin f = Z (//'-//.-f)nin(2/* i f) 

-nb 2 sin f - -f) oos(2/j. i f), 


aus denen sich die Unbekannten a 1} b 1 , a 2 , b 2 ergeben. Die Ccwichte 
der Unbekannten sind: 


g(a 1 )-g(b 1 ) 2n sin 2 if, 
g(a> 2 )=g(b 2 ) "2nsin 2 f. 


Aus diesen Gleichungen folgt sofort, wie groO das MeBintervall zu 
wahlen ist, damit sich die Unbekannten mit moglichst hohem Gewicht 
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ergeben. Zur Bestimmung der Glieder 1. Ordnung stellt ein Intervall 
von y 2 Revolution oder einem ungeraden Vielfachen desselben, fiir die 
Glieder 2. Ordnung ein solches von % Revolution den giinstigsten Wert 
dar. Im ersten Falle ergeben sich die Glieder 1. Ordnung mit dem Gewicht 
2n, die Glieder 2. Ordnung bleiben unbestimmt, im zweiten Falle werden 
die Gewichte der Glieder 1. und 2. Ordnung n bzw. 2n. Die vier Koeffi¬ 
zienten lassen sich gleichzeitig und mit demselben Gewicht bestimmen, 
wenn man ein Intervall von x ] 3 Revolution benutzt. Das Gewicht wird 
dann allerdings im Yerhaltnis 3:4 gegen den giinstigsten Fall verkleinert. 
Praktisch ist auch die Ausmessung zweier Intervalle von 0?2 bzw. 0?4. 
Das erstere ergibt 

die Glieder 1. Ordnung mit dem Gewicht 0,68n, 
die Glieder 2. Ordnung mit dem Gewicht l,80n, 

das letztere dagegen umgekehrt 

die Glieder 1. Ordnung mit dem Gewicht l,80n, 
die Glieder 2. Ordnung mit dem Gewicht 0,68n. 

Man erhalt auf diese Weise zwei unabhangige Bestimmungen aller vier 
Koeffizienten, welche nach MaBgabe ihrer Gewichte zu Mitteln vcreinigt 
werden 1 ). 

Es kommt bisweilen, besonders bei langeren Schrauben, vor, daB die 
Koeffizienten an verschiedenen Stellen der Schraube verschiedene Werte 
haben. Die Bestimmung der periodischen Fehler ist daher mindestens 
an drei Stellen, Anfang, Mitte und Ende der Schraube, auszufiihren. 

Eine gute Schraube soil vollstandig frei von periodischen Fehlern sein, 
oder es sollen hOchstens die Glieder 1. Ordnung merkliche Betriige er- 
reichen. Im letzten Falle ist der Fehler meistens nicht in der Schraube, 
sondem in einer geringen Exzentrizitat der Trommel zu suchen. Er liiBt 
sich dann leicht durch passende Anordnung der Beobachtungen elimi- 
nieren (S. 291 und 296). 

Das soeben beschriebene, von Bessel entwickelte Verfahren zur Be¬ 
stimmung der periodischen Fehler liefert die genauesten Werte. Die Ge- 
nauigkeit lafit sich leicht bis auf 0^0001 treiben. Die Messung sowohl 
wie die Reduktion sind allerdings etwas langwierig, und es sind daher 
noch andere Verfahren entwickelt worden, welche schneller zum Ziele 
fuhren, allerdings auf Kosten der Genauigkeit. MiBt man einen MaB- 
stab, welcher in Bruchteile einer Revolution geteilt ist, mit der Schraube 
in vier Lagen, die um je 0?'25 gegeneinander versehohen sind, durch, so 
ist das Mittel aller vier Messungen frei von den periodischen Fehlern 


H. Rosenbebg, Z. f. Instrkde. 22, 246 u. 269. 1902. 
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1 . und 2 . Ordnung. Das Mittel enthalt nur noch die Fehler des MaB¬ 
stabes, welche auf diese Weise bekannt werden. Ihre Berucksichtigung 
liefert dann die Schraubenfehler. 

Der MaBstab sei in Zehntel einer Revolution geteilt. 1 0 , l x . .. 1 10 
seien die Trommelablesungen bei den Einstellungen auf die Striche. Die 
Lange des MaBstabes ist li 0 —lo i * 1 Trommelteilen. Die Strichkorrektio- 
nen sind s 0 , s 2 . . . s 10 , die Korrektionen der Schraube wegen der perio- 
dischen Fehler <p 0i <p 1 ... 9 ? 10 ; (<p 0 = 9 io)- Die Messung in jeder Lage liefert 
11 Gleichungen: 

njOio~lo) + s 0 + C 

h+<Pi=k(ho~lo)+*i + C ( 68 ) 

1 10 + Tho 0:3 fijOio^o) + B io + C» 

wo C eine Konstante ist, die von der zufalligen Lage des MaBstabes ab- 
hangt. Man kann offenbar s o -0 setzen. Daraus folgt dann s 10 = 0 . Sub- 
trahiert man die erste Gleichung nacheinander von den anderen, so wird 
0 eliminiert, und man gewinnt 9 Gleichungen : 

n i.i u- 1 o-ro( 1 io~ 1 o) 

n ‘>J * : ^2 ^0 lii (® 10 ^o) (^la T^o) 

n< j,l 3 4“'o“io(*10“^o) 1 H 9"~ * 

Dielinken Seitcn,n 1 { ... n„,, sind bekannte GrOBen. Jede der vierLagen 
liefert ein solches Gleichungssystem. Das Mittel entspreehendcr n,j, es 
sei mit N", bezeiehnet, ist von dem periodischcn Fehler frei, und es wird: 

•i 

" 1 • 2 • ■ • 9 

s 0 ■» 0 (70) 

Kjq - 0 . 

Damit sind die Skalcnkorrektionen bekannt, und fur die q> ergoben 
sieh die vier Gleichungen: 

i 1 1 , 2 ,-D 

</'i , k -^ k “Ni-Mi j k - 0; 2,5; f),0; 7,5 (71) 

j- 1 ; 2 ; 3 ; 4 


Der Nullpunkt der 9 ; wird festgelegt durch die Bedingung: 


9 


+ k “ 9 • 

i =1 


Handb. d. Exporimontalphydik, lid. XXVI. 


19a 


(72) 
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woraus folgt: , T , 

^O+k-^lO+k" 

i=l 

Dann ergeben sich die <p aus den vier Gleichungen: 

o 

<Pl + k = ^i — n i, J — 5 2 j) 
1=1 


(73) 


(74) 


welche fur die vier Lagen innerhalb der MeBgenauigkeit iibereinstimmen 
miissen 1 ). 

Diese Methode eignet sich besonders zur gelegentlichen sehnellen Kon- 
trolle der periodischen Fehler. Zu ihrer ersten Bestimmung ist das 
BESSELsehe Verfahren am geeignetsten. 

Mit der Bestimmung der Schraubenfehler ist die eigentliche Unter- 
such ung des MeBapparates beendet. Fur das sehnelle Einlegen und 
Justieren einer Platte ist es von Yorteil, den Drehpunkt des Plattcn- 
tiscbes zu kennen, d. h. diejenigen Ablesungen an den beiden Sell ran ben, 
-welche erscheinen, wenn der Drehpunkt des Plattentisches in der opti- 
schen Acbse des Mikroskopes liegt. Dieser Punkt laBt sich wie folgt 
ermitteln. Man betrachtet eine Platte mit so starker VergrOUerung, 
daB das Plattenkorn sichtbar ist. Dann dreht man den Tiseh scbnell 
bin und her. Durch Bewegungen des Tischcs mit der MoBschraube 
und durch Yerschieben des Mikroskopes senkrecht zur MeBsehraube 
findet man dann leicht die Stelle im Gcsichtsfehl, urn welche die Ro¬ 
tation erfolgt. 


§ 4. Das Justieren der Platte im MeBapparat und die Ausmessung. 

Handelt es sich um die Ausmessung ciner groBen Zahl von Spektro- 
grammen, so werden alle Flatten aus ZweckmaBigkeitsgriindcn so ein- 
gelegt, daB fur eine bestimmte Linie immer dieselbe Schraubenablcsung 
erscheint. Schon beim Einlegen wird die Platte in die angeniihert richtige 
Lage geschoben. Dann wird mit Hilfe der Schraubon H und y (Abb. 58, 
S. 274) der Drehpunkt des Plattentisches in die Mitte des (lesichtHfeldes 
eingestellt, das Sternspektruin durch Verschieben des Plattenlincals zwi- 
schen die inneren Faden gestellt und festgeklemmt. Man fiihrt nun den 
Faden mit der Schraube H an das Ende des Spektrums und bringt aueh 
hier das Stemspektrum durch Drehen des Plattentisches in das innere 
Fadenintervall. Ist dies erreicht, so liegt es parallel zur MeBsehraube. 
Durch Yerschieben in der Langsrichtung, welches leicht mit der Hand bei 
festgeklemmter Platte ausgefiihrt werden kann, wird es genau in die rich- 


A. KoHLSCHtfTTER, Z. f. Imtrkde. 50, 370. 1930. 
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tige Lage geschoben. Die MeBfaden werden durch Drehen des Okular- 
teiles parallel zu den Linien des Vergleichspektrums, d. h. so gestellt, 
daB man bei Einstellung auf die beiden Teile der Yergleichslinie iiber 
und unter dem Sternspektrum dieselbe Schraubenablesung erhalt. Diese 
Justierung muB mit Rucksicht auf die Linienkrlimmung (vgl. S. 303) 
sehr genau ausgefiihrt werden. 

Bei der Ausmessung ist, wie schon erwahnt, darauf zu achten, daB die 
Linien des Vergleichspektrums an Stellen eingestellt werden, welche 
genau symmetrisch zum Sternspektrum liegen. Die Einstellung der 
Linien erfolgt erst mit dem einen, dann mit dem anderen Faden. Das 
Mittel beider Ablesungen ist dann von den periodischen Schrauben- 
fehlem 1. Ordnung frei. Die Sternlinien werden mit dem Faden biseziert, 
wahrend die schwarzen Vergleichslinien am besten durch beiderseitige 
Randerberiihrung gemessen werden. 

Es ist unbedingt notwendig, jedes Spektrum in zwei Lagen, Schrauben- 
ablesungen mit der Wellenlange zu- und abnehmend, auszumessen. Erfah- 
rungsgemaB zeigen die Messungen in beiden Lagen systematische Unter- 
schiede in Abhangigkeit von der Intensitat der Linien. Das Mittel aus 
beiden Lagen ist von diesem EinfluB frei. Statt die Platten nach der 
ersten Messung um 180° zu drehen, kann man sich auch eines Rcver- 
sionsprismas bedienen. Es empfiehlt sich auch, die Messung in einer Lage 
sofort in umgekehrter Richtung zu wiederholen, um eine etwaige, 
der Zeit proportional© Verschiebung der Platte zu eliminieren. 

§ 5. Der Spektrokomparator. 

Zur Ausmessung eines Spcktrogramms vom Typus F mit dem MeB- 
Tnikroskop braucht man einschlieBlich der Reduktion 4-6 Stunden. Die 
Bearbeitung kann also mit der Aufnahme nicht glcichen Schritt halten. 
ITin diesen Ubelstand zu beseitigen, ist von Haktmannt dor Spektro¬ 
komparator 1 ) konstruiert worden. Durch diesen Apparat werden MeB- 
und Reduktionsarheit auf den dritten Toil reduziert. Das Wcsen der 
MeBmethode ist schon weiter oben (S. 273) kurz skizziert worden. Der 
Spektrokomparator ist ein bequemes Hilfornittel zur Vcrwirkliohung des 
Prinzips. Abb. 62 zeigt eine Ansicht, Abb. 03 eine Sehnittzeichmmg des 
Apparates. Den Wagen T, auf dem sich die beiden Plattentrager A x und 
A 2 befinden, zeigt Abb. 64 von oben. Das Fundamentalspektrum, an 
welches die anderen Spektren angesehlossen werden sollen, wird auf dem 
Trager A x mit federnden Klammern befostigt. Dicser laBt sich mittels 
der Schrauhe D und der Gegenfeder F in Positionswinkel drehen. A x ist 


J ) J. Haiitmann, Publ. Astrophys. Obs. Potsdam 18, Nr. i>3. 1906. 
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auf einer Platte Bj befestigt, die mit der Mikrometerschraube S meBbar 
verschoben werden kann. Die ganzen Revolutionen werden an der SkalaX 
abgelesen. 

Das auszumessende Spektrum wird auf dem Trager A 2 befestigt. Die 
diesen tragende Platte B 2 laBt sich mit einer Korrektionsschraube G 
senkrecht zur MeBschraube S bewegen. Der Wagen T gleitet auf zwei 
Stahlzylindern Z und wird mittels des Knopfes K dureh Zahn und Trieb, 



Abb. 62. Spektrokornparator (Zeiss). 


an emer Skala N ablesbar, bewegt. Zur Betrachtung der beiden Spektro- 
gramme dient ein Doppelmikroskop mit den Objektiven 0, und O,. Es 
ann mittels der Schraube Q auf dem Trager bewegt werden. Dureh. die 

f™®, 1 ’ P *’ P » und P 4 werden die beiden Strahlenbiindel vereinigt 
Zur Bildvereinigung tragt das Prisma P 3 auf der Kittflache eine Versil- 
berung von der in Abb. 65 dureh Schraffur gekennzeichneten Perm. Im 
Okular hat das Gesichtsfeld die dureh den Kreis begrenzte Gestalt. Zur 
Markierung der Gesichtsfeldmitte ist iiber die Prismenflache ein feiner 
btnch ab gezogen. An den versilberten Stellen sieht also der Beobachter 
entsprechende Ausschnitte des unter 0 2 befindlichen Spektrums, auf dem 
mittleren Streifen-einen Teil des Sternspektrums, auf den beiden aufieren 
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Teile der Vergleichslinien, wahrend der iibrige Teil von dem unter 0, 
hegenden Spektrum ausgefiillt ist (Abb. 66 und Abb. 67). Durch Ver- 
schieben des unteren Spektrums mit der MeCschraube lassen sich einmal 
cue Yergleichslinien (Abb. 66), dann die Sternlinien (Abb. 67) zur Koin- 



Ahl). S|H‘k (rol«>m|mmlor (Znihn). 


/idem hi ingen. Dio I )i(loronz dor boidon N(diraiil>ona.bloHiingon gihl Holnrt 
dio relative Unionvoi\sohiol>ung dor boidon Npoktren. 

Der die Mi'ininon I*., und l> 4 mid das Okular tragende Teil ini. mitteD 
<le« Triebew V versehiebbar. Die ,S tel lung kann an einer Millinieterteilung 
abgelewen werden. Diene Vorrichtung hat <leu /week, die relative Ver- 
grflBcrung der beiden Mikroskope zn vorandern. Nilliert man M. den 
IVinmenbchalter dem Mikroskop Oj, ho wild deHxen Vergrtilierimg ver- 
niindert. und in gleiehom Malic die von <). 2 veratarkt. Dnreb diese Mild- 
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dehnung ist es dem Beobachter mOglich, Spektrogramnie, welehe etwas 
verschiedene Dispersion haben, im Oesiehtsfeld gleieh lang zu machen, 

so daB sie in ihrer ganzen 
Ausdehnung gleiehzeitig zur 
scharfen Koinzidenz ge- 
bracht werden konnen. 

Der gauze Mikroskoptrii- 
ger laBt si oh nooh mit dom 
Trieb H auf nnd ah bewe- 
gen. Die Hohenstellung wird 
an einer Skala abgelesen. 
Diese Bewegung dient da- 
zu, die VergrOBeriing dor 
Mikroskope gleiehzeitig zu 
verandern, urn die Brcite 
derBilder dor Hternspektren 
gcnau den Spiegeldimen- 
sionen anzupawsen. Diese 
Versohiebung cnnbglieht 
cine Veianderung der Bild- 
grttlie bis zu 30%. 

Da das McOverfahren mit 
deni Kompnrator ein nun 
clifferentielles ist, werden an die moehanisohe Konstruktion keine hohen 
Anspriiche gestellt. Jede einzelne Versehiebungsinossimg ist ('in abgo- 
sohlossener Messungssatz, und es ist ganz bolanglos, woim man die 
Platte zwisehcn zwei Messuages vorseliiebt odor 
aus dom Apparat heransnimnit. Da, stein nur 
kloino Distanzen gomosson werden, spiolen die 
fbitsehreitenden Polder dor Nchrnube koine Kollo, 
weun sic nicht iiberinilUig grolJ sind. K)i( k peri- 
odisehen Folder dagogen miissen benirksioht igt 
werden. Zur Untersuchung der Schraube wird 
das bcwcgliehc MeBintervall odor die Ska-In miter 
das Mikroskop 0, gologt. Als Finstellmnrke dient 
ein feiner, auf cine (Masplatte gezogener St-rich, 
dor dureh das Mikroskop () 2 auf die drei Npiegel- 
stroifon abgobildet wird. Mit H ilfedor Bilddehming 
laftt sieh die Lange des MeBintervnlles innerhalb enger Drenzen vai iieren, 
so dab es genau einem bestinnnton Bruehteil einer Hchmubenumdrehung 
gleichgeinacht werden kaim. 




Abb. (if). Wrsilbrnmg 
(Ut Prisnu*nflnolle. 




HI. Kap. § f>. Dt>r Spekt.rokoinparator. 
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Abb. MS. K()iMzi(l(‘ii/, <l<r Wr^lriHisIini«'ti. 



Abb. <57. KoinziMcnz der Si rrnlinicn. 
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§ 6. Die Untersuchung 

des Komparators und die Ausfuhrung der Messungen. 

Jedes Spektrum wird in zwei Lagen vor- und riickwarts ausgemessen. 
Die Korrektion wegen der periodischen Fehler wird zweckmafiig an das 
Mittel der in jeder Lage gemessenen Verschiebungen d x und d 2 ange- 
bracht. Eine so einfache Elimination wie beim MeBmikroskop ist hier 
nicht mflglich, da die Messung nicht mit einem Faden erfolgt. Man k6nnte 
allerdings daran denken, das Spektrum in der zweiten Lage um 0?5 gegen 
die erste verschoben einzulegen. Dies Yerfahren fiihrt aber nur dann 
zum Ziele, wenn die beiden Spektra genau gleiche Dispersion haben. I m 
anderen Falle laCt sich eine Verschiebung von 0* l 5 nicht fur alle Stellen 
im Spektrum gleichzeitig erzeugen. Eine Elimination ist allerdings auch 
dann noch mOglich. Wenn periodische Fehler 1. Ordnung vorhanden 
sind, lassen sich diese darstellen durch: 

(p(/i) - asin (// +«). (75) 

Bei der Messung werden die Eisenlinien c und die Sternlinien s in 
beiden Lagen der Platte zur Koinzidenz gebraeht. Die an dcm Mittel d 
der gemessenen Verschiebungen d x und d 2 anzubringcmde Korrektion 
ist dann : 


^|sin(// e l +a)-sin(/z Htl +a) +8in(/j 0i!S i «)-sin(//. H 2 i a)| 


= a cos 


/We, 1 + /W«, 1 


p 


aj sin 


/We, 1 fh, 1 


aeos^ /c ’“ [J 1h '--i (ijJ 1 *' 1 (7(>) 


= asin i{ cob^' 1 ’’ 1 + aj+coH^ 0,2 //h ’ 2 + «)|, 

da d = /* e -// SJ die gemessene Verschiebung, in beiden Lagen dicselbe ist. 
Die am Mittel d anzubringende Korrektion wird also dann Null, vom 
trivialen Ealle abgesehen, wenn: 


„ o,l i /f-H. 1 \ ///r, 2 i \ 

coh( } h a) -eosf- t) r id 


(77) 


d. h. also, wenn die (IroBc J (// (! i-//. H ) in den beiden Lagen syminetrisoh 
in bezug auf die Dezimale 0l l 25-a u der Sehraubenablesung liegt, und dies 
ist in der Tat fur alle Stellen im Spektrum selbst bei verschiedencr Dis¬ 
persion immer moglich. 

Zur Erleichterung der Messungen niussen noeb einige Konstanten des 
MeBapparates bestimint werden. Ebenso wie beim MeBmikroskop (S.2D0) 
ergeben sich die Drehpunkte X 0 und N 0 der beiden Plattenhalter an den 
Skalen X und N. 
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Die Nullstellung an der Skala der Bilddehnung, d. h. diejenige Ab- 
lesung, bei welcher bei de Mikroskope gleiche VergroBerung haben, ergibt 
sich, wenn man unter die MeBmikroskope zwei Striehmarken legt und 
diese zur Koinzidenz bringt. Bei Bewegung des Tisches T mit dem Trieb K 
bleibt die Koinzidenz nur dann im ganzen Gesichtsfeld erhalten, wenn 
die Mikroskope genau gleichstark vergrOliern. Da durch die Anderung 
der VergrOfierung die scharfe Einstellung gestort wird, muB diese durch 
Nachfokussierung an den Objektivausziigen wiederhergestellt werden. 
Als letztes ist die den verschiedenen Breitcndimensionen der Spektren 
entspreehende Einstellung an dem Trieb H zu ermitteln. Die Einstellung 
soil innner so sein, daB die beiden aulieren Spiegelstreifen mitten in die 
Linien des Vcrgleichspektrums fallen. Um diese Einstellung mittels der 
vorgesehenen Skala rasch zu linden, ermittelt man, welcher GrOBe des 
Objektes diese Sj>iegeldistanz bei den verschiedenen Ablesungen ent- 
spricht. Man legt zu dem Zweek eine 0,1-imn-Teilung auf einer Glasplatte 
von ungcfahr der gleiehen Dieke wie die der ])hotographischen Flatten 
auf den Tisch A,, so daB die Teilstriche horizontal liegen. Die Bilddeh- 
nung wird auf Null eingestellt, und die Breite der einzelnen Spiegel¬ 
streifen und ihre gegenseitige Distanz bei verschiedenen Ablesungen in 
die Skala cingescliatzt. Damit ist die LJntersuchung des Apparates be- 
endet. Das Einlegen der Spektren geht wie folgt vonstatten. 

L)as ihmdanientalspektnim wird auf deu Tisch A x gelegt und (lessen 
Drehpunkt in die Mitte des Gcsiehtsfeldos gestellt. Durch die Sehraube Q 
wird das Spektrum symmetriseh zum mittleren Spiegel gestellt und (ler 
Tisch mit dem 'Fried) K an das Ende des Spektrums geschoben. Weieht 
es hierbei vein Spiegel ah, so wird es mit der Sehraube I) zuriiekgeholt. 
Die .Justierung ist damit erledigt, und beirn Hinundherbewegen des 
Tisches bleibt- das Spektrum symmetriseh zum Spiegel. 

Nun wird der Distanz der Vergleieh spektren ent-spreehend die Skala 
am Trieb H eingestellt und die Bilddehnung auf Null gebraeht. Das 
Sternspektrum wird auf den Tisch A 2 gelegt und gleieh so geschoben, 
daB es mit dem Fundanumtalspektrum koinzidiert. Dann bringt man 
den Drehpunkt N 0 von A a in die (Jcsichtsfeldmitte und stellt, Stern- und 
.Fundarnentals])ektruin in glei<he llohe. Dies gesehieht (lurch Verglei- 
ehung der Linien des Vergleichspektrums reeht-s und links von der 
Trennungslinie ed (Abb. (if)), und zwar dadureh, daB man die Verglcichs- 
1 it lion nieht zur Koinzidenz bringt. Man kann leieht erreiehen, daB bei 
Yersehiehung des Tisclies T irgendcine Vergleiehslinie des Stcrnspek 
trums ebon links von cd, diesel be Linie des l^mdamcmt-alspeklrums ebon 
rechts von cd liegt. Die genauc Einstellung auf gleiehe llohe golingt dann 
leieht mit FIiIfc der Sehraube («. Der Tisch wird nothinn ans Ende des 
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Spektrums geschoben und auch hier die gleiche Hohenlage mib dor 
Positionswinkeldrehung hergestellt. 

Den letzten Teil der Justierung bildet die Einstellung der Bilddehmmg 
mit dem Trieb V. Die Bilddehnung ist dann richtig eingestellt, wenn im 
Gesichtsfeld alle Yergleichslinien gleichzeitig in Koinzidenz wind. Hat 
man die hierdurch gestOrte Fokussierung der Mikroskope wiederherge- 
stellt, so ist die Justierung beendet. 

Die Messung besteht darin, daB man einmal die Vergleichslinien, dann 
die Stemlinien zur Koinzidenz bringt, wie es (lurch die Abb. (>(> und <>7 
veranschaulicht ist. Nach jeder Messung wird der Tiseh mit (loin Trieb K 
weitergeschoben. Fur die spatere Reduktion inuB naherungsweise die 
Wellenlange derjenigen Stelle bekannt sein, an der die Koinzidenz her¬ 
gestellt wird. Zweckmafiig markiert man vorhor im Fundamentalspek- 
trum dureh Anpunkten mit Tinte die MeiJstellcn und ermittelt (leren 
Wellenliingen ein fiir allemal. 

Finer der Hauptvorziige dcs Spektrokoinparators ist der, dab die 
Wellenliingen der zur Messung bemitzten Linien nieht bekannt zu sein 
brauchen. Fine Identifiziorung ist also iiberflussig, und man kann sogar 
statt einer Linie das kontinuierliehe Spektrum zwisehen zwei Linien be- 
nutzen. Ein Spektrum kann also sogleieh naoh seiner Fertigstellung zur 
Ausmessunggelangen. Vollstiindige Unabhangigkeit von der Wellenlunge 
lftBt sich allerdings nur daim erzielen, wenn man als Fundameiitiilspek- 
trum ein solches dcsselben Sternes wahlt. Denn die Annalnne, dali die 
Wellenliingen in den Spektren von zwei versohiedenen Nternen einander 
gleieh sind, ist nieht zuliissig. Man kann hoehstens die Annalnne macben, 
dafi die Unteraehiede der Wellenliingen kein systematisches Verlialten 
zeigen, sieh also im Mittel aus vielen Messungen tilgen. 

So einfach wie die Ausmessung istaneh die Reduktion. Da. die Messung 
jedoeh auf dem Vergleieh zweier Spektren beruht, ergibt sie nur die rela- 
tiven Radialgesehwindigkeiten der beiden Flatten. Aus dieser liilit sich 
nur dann die Radialgesehwindigkeit des zu untersuehenden Nt.ernes ab- 
leiten, wenn die des benutzten Fundamentalsternes bekannt ist. Ein 
direkter Anschluli an das Sonnenspektrum ist aber nieht. in jedem 
Falle nulglieh, da nur solche Spektren miteinander verglichen wenlon 
konnen, welche nalie benaehbarten Spektniltypen angehoren. Man mu 13 
also zur Ausmessung stets cine groBcrc Anzahl von Fundamenlalspek- 
tren der verschiedencn Spektralklassen zur Hand lmben, deren Radial- 
gesehwindigkeitcn mit gro!3cr Sehiirfe bekannt sind. Diese lassen si(*h 
mit dem Komparator bcst.immen, indem man, vom Konnenspcktrum 
ausgehend, die aufeinanderfolgcndcn Typen allmiihlich aneiimnder- 
hiingt. 
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Sternspektren, welche rnit dem Komparator ausgemessen werden 
sollen, mussen in ihrer Breite schon hoi der Aufnahme der Breite der 
Spicgelstrcifen angepaBt werden. Die (lurch den MeBapparat gegebenen 
Moglichkciten der Anpassung (lurch Veninderung der VergroBerung, sei 
es (lurch Ausweehseln der Objektive oder (lurch Verschiebung des Mikro- 
skoptriigers, sincl dadureh begrenzt, dab bei zu starker VergrftBerung 
die Messungen bald sehr unsieher werden. Kino dreifaehe Objektivver- 
groBerung soli nieht iiberschritten werden. l)a der aut dem inittleren 
Spiegel erschcincnde Streifcn des Sternspektrums nieht wesentlicli 
schmalcr als 0,1 /> mm sein darf, so ist als untere Urenze der Spiegel- 
breitc 0,45 :sin45° 0,(54 mm und als geringste Breite der Sternspektren 

0,25 mm festzusetzen. Da fur die Ausmessung mit dem gewOhtilichen 
MeBmikroskop eine Breite von 0,15 bis 0,20 mm geniigt, so erfordern die 
Komparator-Spektrogramme eine uni 25% bis 50% verlangerte Bclich- 
tungszeit. Kiir die linienarmen Spektren der Klassen Bund A bereitet die 
Ausmessung mil dem Komparator wegen der Unscharfe der Linien groBe 
Schwierigkoiten. 

§ 7. Andere MeBapparale und Mefimethoden. 

Bcim (‘ingangs besproehenen MeBmikroskop erfolgt <lie' Messung (lurch 
relative Verseh iebimg von Plattentisch und Mikroskop mit der MeB- 
schraube. l)i(‘sc‘s McBprinzip erforderi eine lange MeBsohraube. St-att 
d(‘ssen Uann man auch ein Mikroskop mit Okiilarinikroinctcr, das zur 
M(‘ssnng groBerer Liingen in Verbindung mil einer Skala bemitzt vvird, 
v<‘r\v(‘nd(‘n. Kin nach diosom Prinzip gebauter Apparnt ist. der Abbesche 
Komparator (Abb. OS). Das linke Mikroskop dient dor Beobaehtung (k's 
Spektnims, vvahrend mit llilie d(‘s reehten und < 1cm* daruntcrliegenden 
Skala. < 1 it*; V( v rs(*hi(‘l)iing des Plat-tent-isehes gemessen vvird. 

Bcim I lart lnnnnschen Spektrokomparator laBt sich das Okular nieht 
gleichzeitig auf alio drei Spiegelst-reifon lokussi(‘r(‘n, da diene in einor 
Kbene liegen, welche mu 45 gegon die optisehe Aehse goneigl ist. Wenn 
dicker Umstand auch nieht sehr storend vvirkt, da man bei gleiclnnaBiger 
Belcucldung die Spiegel iiberlmupt nieht-, sond< i rn mir die in ihnen 
re11 ( k kti<M*ton Bilder sielit, so hat man (loch versucht, (km Mangel (lurch 
V(‘r\vcnduiig halbdurchliissiger Spi(‘g(‘l zu bosoitigon. Kin soldier Appa-rat 
ist von M. 11 amv 1 ) konstruiert warden (Abb. 09). 1 )ie Bildvoreinigung 
vvird wi( k im 11 art mannschen Komparator (lurch (‘in Prisma hewirkt, 
(lessen Kittllaohe halbdiirohlassig versilbcrt ist. l)i(‘ Voreinigung eriolgt 
bereits vor (kmi Mikroskop. Auk den boiden Spektren werden (lurch in 

‘) M. 11aiviv', Kcvik 1 <rOpl i( jii<‘ 7, 102S; Astroplivs. .lourn. 611, 4 Oil. I02S; 

f. I nst-rkde. 49, 25S. 11)20. 
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der Langsrichtung ausgespannte Drahte einander entsprechende Streifen 
ausgeblendet, so daB das Bild im Mikroskop das gleicke ist wie das im 
Hartmannschen Komparator. 



Abb. OH. Abboselier Komparator (Zkihh). 



Abb. 09. llainys Komparator. 



Abb. 70. burys Komparator. 
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Auch der Hartmannsche Komparator lafit sich in der urspriinglichen 
Form verwenden, wenn man statt der Spiegelstreifen auf der Kittflache 
des Prismenkflrpers eine halbdurchlassige Versilberung anbringt. Man 
muB dann allerdings die Spektren durch Verschieben des oberen Platten- 
tisches nebeneinanderlegen, oder auch so, daB sie sich. teilweise iiber- 
decken. In dieser Form hat Ralph E. de Ltjry den Hartmannschen 
Spektrokomparator benutzt. AuBerdem hat er noch die in Abb. 70 
dargestellte abgeanderte Konstruktion angegeben 1 ). Dies Instrument 
besitzt zwei getrennte Mikroskope. In jedem der beiden Okulare Ok 
kann man beide Spektren durch Vermittlung der halbdurchlassig versil- 
berten Kittflache des PrismenkOrpers beobachten. Zur Ansmessung eines 
Spektrums in beiden Lagen kann man zweckmaBig beide Mikroskope 
benutzen, da das Bild in dem einen gegen das im anderen um 180° ge- 
dreht erscheint. Man braucht also nach der ersten Messung die Platte 
nicht herauszunehmen. AuBerdem kOnnen zwei Beobachter gleichzeitig, 
etwa zum Zwecke des Studiums persOnlicher Auffassungsunterschiede, 
beobachten. Es hindert natiirlich nichts, auch bei diesem Apparat nach 
dem Vorschlage von Hamy durch Drahte aus den Spektren passende 
Streifen herauszublenden. Statt dessen kann man aber auch mit Vorteil 
die von Evershed vorgeschlagene Methode zur Ausmessung von Spektro- 
grammen, die sog. Positiv-auf-Negativ-Methode (positiv on negative) 
anwenden. Diese bcsteht darin, daB man in einen Plattenhaltor statt des 
Negativs ein von diesem hergestelltes Positiv einlegt. Auf diese Weise 
laBt sich die Koinzidenz entsprechender Linicn mit groBer Scharfc beob¬ 
achten, besonders dann, wenn man von der MOglichkeit Gebrauch macht, 
daB man die beiden Platten durch zwei Lichtquellen verschiedener Farbe 
und Intensitat beleuehten kann. ZweckmaBig benutzt man fur das Fun- 
damentalspektrum ein Positiv. 

Evershed 2 ) benutzt zur Ausmessung eines Spektrums ein von dem- 
selben hergestelltes Positiv. Beide Platten werdon Sehicht an Schicht 
so aufeinandergelegt, daB die Spektren entgegengesetzte Richtung haben. 
Die eine Platte ist gegen die andere mit einer Mikrometerschraube ver- 
schiebbar. Die Linien im Sternspektrum zeigen entgegengesetzte Ver- 
schiebung. Die Differenz der Schraubenablesungen zwisehen der Koinzi¬ 
denz einer Vergleiehslinie und der entsprechenden Stemlinie ergibt dann 
die doppelte Linienverschiebung. Da die Spektren entgegengesetzte Rich¬ 
tung haben, kOnnen immer nur die beiden Bilder einer einzigen Linio 
zur Deckung gehracht werden. Trotz seiner Eleganz hat das Vcrfahren 

R. E. de Lury, Astrophys. Joum. 46, 219. 1917. 

2 ) J. Evebshed, Kodaikanal Obs. Bull. 32, 17. 1913; Observatory 41, 275 u, 
443. 1918. 
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gewisse Nachteile. Die Ausmessung ist zunachst auf diejenigen Stem- 
linien beschrankt, welche auch im Vergleichspektrum vorkommen. Weiter 
erfolgt die Messung der Linienverschiebung durch direkten AnschluB an 
das Vergleichspektrum. Das hat zur Voraussetzung, daB die Sternlinien 
im unverschobenen Zustande die gleiche Wellenlange haben wie die Ver- 
gleichslinien, eine Voraussetzung, die im allgemeinen nicht erfullt ist. 
Will man diese Schwierigkeit vermeiden, so muB man bei der Reduktion 
die genauen Wellenlangen einfuhren, man hatte also genau denselben 
Arbeitsaufwand wie bei der Reduktion einer Messung mit dem MeB- 
mikroskop. Grundsatzlich ist ja auch das Prinzip der Messung das gleiche 
wie beim MeBmikroskop. In dem einen Falle wird ein Faden, in dem 
anderen statt des Fadens die entsprechende Linie im Positiv benutzt. 
Bei der Messung mit dem MeBmikroskop erfolgt aber die Ableitung der 
Linienverschiebung durch AnschluB an die Wellenlangen im Sonnen- 
spektrum, wahrend das Vergleichspektrum nur zur Festlegung der Dis- 
persionsformel dient. Dies Verfahren ist aber dem direkten AnschluB an 
das Vergleichspektrum vorzuziehen. Man wird also zur Messung von 
Radialgeschwindigkeiten das gewOhnliche MeBverfahren vorziehen. 

Anders dagegen ist es, wenn es sich um rein differcnticlle Messungen 
handelt, wie etwa bei der Ableitung der Rotationselemcnte der Sonne. 
Hier ist die Evershedsche Methode wohl jeder anderen uberlcgcn. Dicht 
unter einem festliegenden Positiv einer Sonnenrotationsplatte liegt 
gleichsinnig ein Negativ, das durch eine Mikrometerschraube hewegt 
werden kann. liber das Ostrand-Positiv kommt das Wcstrand-Negativ 
und uber das Westrand-Positiv das Ostrand-Negativ zu liegen. Uberein- 
anderliegendes Positiv und Negativ werden in beiden Fallen zur Deckung 
gebracht, und der an der Mikrometerschraube gernessone Unterschied 
zwischen den beiden Einstellungen betragt offenbar das Vierfaehe der 
Linienverschiebung am Sonnenrand infolge der Rotation. Die beiden 
Aufnahmen von Ost- und Westrand miissen natiirlioh dicht nebcnein- 
ander auf dieselbe Platte gemacht werden. Es darf nicht aulier acht ge- 
lassen werden, daB bei nicht sorgfaltigem Kopieren leicht Linienverschie- 
bungen durch Projektionsfehler erzeugt werden kttnnen. Bei der Her- 
stellung der Kopie muB darauf geachtet werden, daB die beiden Flatten 
fest gegeneinander gepreBt werden. 

Eine recht sinnreiche Konstruktion, der Autokomparator von William 
H. Christie 1 ) macht zur Ausmessung eines Sternspektrums nach der 
Methode von Evershed das Positiv iiberflussig, ohne allerdings die oben 
geschilderten Nachteile des Verfahrens zu beseitigen. 


W. H. Christie, Journ. Roy. Astron. Soc. Canada 23, 90. 1929. 
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Das mit dem Autokomparator auszumessende Spektrum S (Abb. 71) 
ist mittels einer Mikrometerschraube ver- 
schiebbar. Die vom Mikroskopobjektiv 0 1 
kommenden Strahlen werden durch den halb- 
durchlassigen Spiegel R in zwei Teile gleicher 
Intensitat zerlegt. Der Prismenk&rper P tragt 
auf der Kittflache eine teilweise Versilberung 
wie beim Hartmannschen Komparator. Im 
Okular Ok erscheinen also zwei Bilder des- 
selben Spektrums, von denen aber das eine 
durch die Linse 0 2 umgekehrt ist. Das Prisma 
P ist zur Fokussierung verschiebbar. Die 
Messung erfolgt genau wie oben beschrieben 
ia der Weise, dafl erst die Koinzidenz einer Abb 71 Autokomparator. 
Linie des Vergleichspektrums hergestellt wird, 

und daB dann dieselbe Linie im Sternspektruin zur Koinzidenz gebracht 
wird. Im iibrigcn gilt das schon friiher Gesagte. 

VI KRTKS K A TITKL. 

Reduktionsmethoden. 

§ 1. Korrektion wegen Linienkriimmung. 

Der eigentlichcn Roduktion der Ausmessung eines Sternspektrums geht 
die Verbesserung wegen der Unvollkommonhciton des Meliapparates 
voraus, wobei diese Korrektionen natiirlich erst an das Mittel der Ein- 
stellungen in boidon Lagen angebraeht werden. Diese idealen Mosaungs- 
ergebnisse sirni abor nodi nicht diejenigen, welche der Roduktion zu- 
grunde gelegt werden kOnnen. Die Einstellungen auf das Eisenapcktrum 
miissen zuvor noch wegen der Linienkriimmung korrigiert werden. Man 
kann zu diesem Zwcck die Spektrallinien in guter Naherung als Parabeln 
betraehten, welehc naeh dem violetten Ende konkav sind. Fur die Ein- 
atcllung des Eisenspektrums auf beiden Sciten des Sternspcktrums seien 
die Ablesungen an den Schrauben H und y (Abb. f>N, S. 274) bzw. 
und x 3 y 3 , und fiir die Mitte des Sternspektrums seien die entapreehen- 
den Werte x 2 y 2 . Die Mittellinie des Vergleichspektrums ist gegeben 

durch: y 0 = i (yi' y 3 ) (i) 

Man setze zur Abkurzung: 

ys-yo-yo-yi-i^ 

y2-yo=d. 



(2) 
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Fur eine gute Aufnahme soli d nahe gleich Null sein. 

Wenn Spalt und MeBfaden nicht senkrecht auf der Mittellini© stehen, 
so ist die Gleichung der Parabel, bezogen auf ein Achsensystem, dessen 
Abszisse die Mittellinie y 0 ist: 

x-x # -a(y-y 0 ) a + b(y-y 0 ). .(3) 

Fur die Linien des Vergleichspektrums ist also: 

x 1 -x 0 *aD 2 -bD 

x 3 -x 0 = aD 2 + bD (4) 

x 3 -xi - 2bD 

uud fur das Stemspektrum: 

x 2 -x 0 = ad 2 + bd. (5) 

Die Korrektion k, welche das Yergleichspektrum auf das Sternspek- 
trum reduziert, sei definiert durch: 

^(x 1 + x 3 )-k = x 2J (6) 

wobei k>0, wenn die Schraubenablesungen mit der Wellenlange wach- 
sen. Dann folgt aus (4) und (5): 

k = aD 2 -ad 2 -bd. (7) 

Diese allgemeine Korrektionsformel vereinfacht sich sehr, wenn das 
Stemspektrum genau in der Mitte des Vergleichspektrums eingestellt 
wird. Mit d *= 0 folgt dann: 

k = aD 2 . (8) 

k ist die Korrektion, die an das Mittel der beiden Einstellungen auf das 
Vergleichspektrum anzubringen ist, um es auf das Stemspektrum zu 
reduzieren, und D ist der Abstand von Stern- und Vergleichspektrum. 
Es ist dabei gleichgiiltig, ob Spalt und MeBfaden senkrecht auf der Mittel¬ 
linie stehen, und wo auf der Parabel die drei Spektren liegen. 

Aber auch, wenn das Stemspektrum stark unsymmetrisch liegt, kann 
die Formel (8) noch angewandt werden. Man erkennt dies, wenn man 
(7) in folgender Form schreibt: 

k = aD 2 (l-d 2 /D 2 )-(d/2D) - (x 3 - Xl ). (0) 

Da das Hauptglied aD 2 hOchstens einige Tausendstel einer Revolution 
erreicht, kann man stets (d/D) 2 = 0 setzen. Um auch das zweite Glied 
in (9) vernachlassigen zu kOnnen, wird der MeBfaden so gedreht, daB 
Xg-Xi = 0 wird (vgl. S. 291). Diese Manipulation wird man als Vorsichts- 
maBregel auch dann ausfiihren, wenn das Vergleichspektrum symme- 
trisch zum Stemspektrum ausgemessen wird. 

Die Krummungskonstante a muB mit Hilfe der Gl. (8) durch Einstellung 
einer Anzahl von Punkten mit aquidistanten Werten von y in einem Spek- 
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trum mit mOglichst langen Linien ermittelt werden. Da die Krummung 
von der Wellenlange abhangt, muB die Messung fur einegrOBere Zahl von 
Linien ausgeftihrt werden. Die Ausgleichung liefert fur a den Ausdruck: 

a -a 0 H a^A-Ao) =ao +-a{(x-x 0 ). (10) 


§ 2. Die Aufstellung der Dispersionsformel. 

An die der Reduktion zugrunde gelegte Dispersionsformel werden drei 
Anforderungen gestellt, sie muB eine fur die praktische Rechnung be- 
queme Form haben, sie muB die Beobachtungen mftglichst gut darstellen 
und darf nicht zuviel verfiigbare Konstanten enthalten. Aus diesen Griin- 
den komrnt das Ketteler-Helmholtzsche Dispersionsgesetz 


_ vWL 

1 A * 2 *;,,) +g 2 A 2 
2nk- V. - D ^ 3 . 

,g 2 A 2 ’ 


( 11 ) 


wo n der Brechungsindex ist, weder in dieser Form noch in der von 
Kettklkr vereinfachten Gestalt fur farblose durchsichtigc KOrper 


n 2 -kP -i a 2 i b/A 2 ■! e/A 4 (12) 

in Fragc. Dureh sic kann zwar das ganze Kpektrum dargestellt werden, 
abcr fiir die praktische Rechnung ist es zu unbequem. Die von Cauchy 
benutzte I )ispersionsformel 

n a i b/A 2 i c/A 4 (13) 

leidet an deni Ubelstand, daB sie die Beobachtungen nicht mit der nOtigen 
Genauigkeit darstellt. Da bci einem auf die praktisehen Bediirfnisse zu- 
geschnittcnen Dispersionsgesetz auf die theoretisehe Begrundung und 
die MOgliohkeit der Darstellung aller anormalen Hrscheinungen iin Hpek- 
trum verzichtet werden kann, hat Hartmann eine rein cmpirische Dis¬ 


persionsformel 


x-x 0 


(A 



(14) 


zur Interpolation von Wellenlangen aufgestellt 1 ), welche alien Anforde¬ 
rungen geniigt, obwohl sie nicht das ganze Npektrum darstellt. Statt dcs 
Brechungsindex n ist die Ablesung x an der Sehraube des MeBapparates 
eingefiihrt. x 0 , G, X {) und a sind verfiigbare Konstanten. Dem soeben 
angefiihrten Nachteil kann leioht dadurch begegnet werden, daB, falls 
nOtig, fiir die verschiedencn Spektralbereiche verschiedene Dispersions- 
formeln benutzt werden. Der Exponent a ist eine positive Zahl, welche 
meistens zwischen 0,5 und 1,5 liegt. In vielen Fallen wird schon mit 


J ) J. Hartmann, Publ. Antrophys. Obs. Potsdam 12, Nr. 42. Anhang. 1898. 
Handb. d. Exporlmentalpliyidk, ltd. XXVI. 20 
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a -1 ein recht guter AnschluB erreicht, und durch Variation von a 
ist es mGglich, die Rechnung sehr eng an die Beobachtung anzu- 
schmiegen. 

Zur Bestimmung der Konstanten wird das Eisenspektrum benutzt. Als 
Wellenlangen derEisenlinien kommen heute nur noch die internationalen 
Normalen in Frage. Da es sich bei der Hartmannschen Dispersionsformel 
11m eine reine Interpolationsformel handelt, hat es natiirlich wenig Sinn, 
aus den gemessenen x und den gegebenen X die Konstanten nach der 
Methode der kleinsten Quadrate zu bestimmen und etwa noch ihre mitt- 
leren Fehler zu berechnen. Selbst in diesem Falle zeigen die Ausglei- 
chungsreste auch bei bestmCglichem AnschluB im allgemeinen noch syste- 
matischen Charakter, besonders dann, wenn grGfiere Spektralbereiche 
dargestellt werden sollen. Trotzdem ist die strenge Ausgleichung bis- 
weilen ein bequemes Hilfsmittel, um rasch zum Ziele zu gelangen. Hierzu 
muB die Dispersionsformel durch Naherungswerte erst auf eine lineare 
Form gebracht werden. Da eine direkte AuflGsung fur a4=.l nicht mOglich 
ist, miissen Naherungswerte durch Versuche bestimmt werden. Dies ge- 
schieht am einfachsten wie folgt: 

AuszweivondreiMessungenxj, x 2 , x 3 dreier Linien, die am Anfang, in 
der Mitte und am Ende des darzustellenden Bereiches liegen, laBt sich 
mit einer Annahme liber X 0 und a je ein Wert fur C und x 0 berechnen. 
Dieser Bestimmung legt man zweckmaBig die Messungen x x und x 3 zu- 
grunde. Die erhaltenen Werte seien C (l,3) und x ( J ,3) - Mit ihnen wird x 0 fiir 
die mittlere Linie x 2 gerechnet. Im allgemeinen werden x ( J ,3) und x 0 nicht 
ubereinstimmen. Ist x ( J ,3) -x 0 * A x , so wird die Rechnung mit einer anderen 
Annahme X 0 wiederholt, und diese fiihre zu einer Differenz d 2 . Aus A x 
und A 2 laBt sich dann nach der regula falsi ein verbesserter Wert fiir A 0 
ableiten, der dann als der definitive betrachtet werden kann, wenn A x 
und A 2 klein sind und entgegengesetztes Vorzeichen liaben. im anderen 
Falle ist das Verfahren mit dem zuletzt erhaltenen A 0 und einer weiteren 
^Annahme zu wiederholen. Man gewinnt auf diesem Wege verhaltnismaBig 
schnell auch fiir verschiedene Werte von a die Konstanten, mit denen 
■nun eine grOBere Zahl von Eisenlinien berechnet und mit der Beobachtung 

• verglichen werden. Als definitives a wird dasjenige angenommen, welches 
' diebesteDarstellung ergibt. In den meisten Fallen fiihrt dieses Verfahren 
zum.Ziele^^wenn es nicht darauf ankommt, die Werte der Konstanten zu 

• finden, weldie- die beste Darstellung geben. Die verbleibenden Reste 
Mniissen bei det^.&pateren Reduktion in jedem einzelnen Falle durch eine 
1 graphisclie AtiSgtoichung ermittelt und angebracht werden. Fur diese ist 
v-es-immerhin-sehtf bequem, wenn die Reste klein sind, und man wird darum 

von vornherein. fur einen engen AnschluB Sorge tragen. 
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Sobald die Kenntnis der wahrscheinlichsten Werte fur die Konstanten 
erwiinscht ist, wendet man die strenge Ausgleichung an, indem man die 
Verbesserungen der nach dem Vorangehenden ermittelten Werte durch 
AuflOsung der Gleichungen 

A 1 J 1 -I A — Ag , 1 

(15) 

nach der Methode der kleinsten Quadrate, wobei in den allermeisten 
Fallen dA 0 « 0 gesetzt werden kann. Es ist praktisch, der Ausgleichung 
nicht die gemessenen Werte zugrunde zu legen, sondem aus diesen erst 
Normal werte abzuleiten. Zu diesem Zweck werden die von der Naherungs- 
formel iibriggelassenen Reste AX mit x graphisch ausgeglichen und der 
Kurve fur aquidistante x die zugehttrigen AX entnommen. Jedes Paar x, 
AX liefert dann eine Korrektionsgleichung: 


0 

x " x ° + (A f AX-^y ’ 


(16) 


aus deren Gesamtheit sich x 0 und C ergeben (dA^O) 1 ). 

Die so ermittelten Konstanten der Dispersionsformel gelten nur fiir 
eine bestimmto Teniperatur, und als niichstes entsteht die Aufgabe, ihre 
Temperaturabhangigkeit zu untersuchen. Da a die Form der Dispersions- 
kurve bestimmt, wird es fiir einen bestimmten Spektrographen nahezu 
konstant sein. Aullerdem bewirkt selbst eine betriichtliehe Anderung von 
a nur eine gcringe Anderung der Darstellung. Man wird also den einmal 
ermittelten runden Wert von a fiir jede Teniperatur beibehalten und die 
diesem entspreohenden Werte der iibrigen Konstanten bestimmen. Es 
ware unpraktisch und miihsam, die Konstanten nach dem vorher be- 
schriebenen Verfahron fiir jede Temperatur zu ermitteln. Da dann auch 
alle Beobaehtungsfehler in die Rechnung eingehen und das Erkennen 
eines Zusammenhanges nur erschweron, geht man anders vor. Wenn a 
gegeben ist, so gontigen dio Mcssungen x v x 2 , x 3 von droi Eisenlinien zur 
Konstantenbestimmung. Die Abstande diencr Linicti sind ebenfalls eine 
Funktion der Temperatur. Man with It nun zweckmaliig nicht die Tornpe- 
ratur selbst, sondern den Abstand x 3 -x x der erston und letzten Linie als 
unabhiingigo Veranderliche. Die Ablesung am Prismenthermometer gibt 
in den seltensten Fallen die genaue Prismentemperatur, die GrttBo x 3 -x l 
ist aber unter alien Umstanden ein Mali fiir dieselbe. Gleichzcitig wird 
auf diese Weise die Dispersionsanderung, welohe durch Anderung des 
Kamerafokus mit der Temperatur bewirkt wird, beriieksichtigt. Dem- 
entspreehend gleicht man das Verhaltnis (x 2 -x 1 )/(x 3 -x 1 ) linear gegen 


) J. Hartmann, Z. f. Instrkde. 37, 1(56. 1917. 
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x 8 _ Xl als XJnabhangige aus und berechnet eine Anzahl Werte des Ver- 
haltnisses fur aquidistante x 3 -x x . Hieraus ergeben sich sofort zugehflrige 
Werte.fur x 2 -x x und x s -x 2 . Wird nun festgesetzt, daB x 2 fur alle Tem¬ 
peraturen denselben Wert haben soil — die Plattenwerden so in den MeB- 
apparat eingelegt, daB bei Einstellung dieser Linie stets dieselbe Schrau- 
benablesung x 2 erscheint —, so sind auch ohne weiteres die Ablesungen x x 
irn rl x 8 fur jede Temperatur frei von Beobachtungsfehlem bestimmt. 
Mit den so gewonnenen Normalwerten x 1 ,x 2 , x 3 werden fur die schon fest- 
gelegten aquidistanten Werte x 3 -x 1 die zugehbrigen Konstanten x 0 ,A 0 ,G 
berechnet. Als Beispiel hierfiir diene Tabelle 7, welche fur einen Drei- 
prismen-Spektrographen und a = 0,5 die Werte der Konstanten fiir ver- 
schiedene Temperaturen angibt. 


Tabelle 7. Die Konstanten dor Dispersionsformel fiir verscliiedone 

Temperaturen. 


X 3 -X 1 

t 

h 

log 0 

*0 

106**30 

- 7?0 

3249'l751 

4,275 6387 n 


106,40 

- 3,3 

50,198 

7851 „ 

68tt'f4B63 

105,50 

+ 0,4 

60,646 

9115,, 


105,60 

4- 4,0 

51,092 

4,276 0379 n 


106,70 

+ 7,7 

51,539 

1643 n 

687,3097 

.106,80 

+ 11,4 

51,986 

2907 „ 


106,90 

+ 15,0 

52,433 

4171 n 


106,00 

+ 18,7 

52,880 

5435 n 

688,1647 

106,10 

+ 22,3 

53,327 

6699 n 


106,20 

+ 26,0 

53,774 

7963 n 



Es kann der Fall eintreten, daB {x^-x^/ix^-x^ temperaturunabhangig 
ist, d. h. daJB die Langenanderung proportional mit der Lange erfolgt. 
In diesem Falle ist nur der ,,Schraubenwert“ C mit der Temperatur ver- 
anderlich 1 ). 


§ 3. Das Reduktionsverfahren. 

Aus der Tabelle 7 ist zu ersehen, daB im allgemeinen nur A 0 fur eine 
vorgegebene Temperatur mit Sicherheit interpoliert werden kann. Da 
ferner die GrOBe x 0 sich nur mit der Genauigkeit reproduzieren liiBt, mit 
der die Platte in den MeBapparat eingelegt werden kann, praktisch also 
nur auf 0?01, so muB x 0 jedesmal besonders ermittelt werden. Wenn es 
sich darum handelt, in einem Spektrum nur die Wellenlangen vereinzelter 


J ) G. Eberhard, Publ. Astrophys. Obs. Potsdam 18, Nr. 54, S. 57. 1907. 
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Linien durch AnschluB an das Vergleichspektrum zu bestimmen, so geht 
man zweckmaBig wie folgt vor: 

Mit der Temperatur, bzw. mit der GrtiBe x 3 -x l9 wird. A 0 interpoliert. 
Fur jede Linie des Vergleichspektrums ist damit die GrftBe 

0-l/(A-A o )“ (17) 

gegeben, und jede solche Linie liefert eine Gleichung von der Form : 

x=*x 0 + /9C, (18) 

aus deren Gesamtheit sich x 0 und C ergeben, mit denen dann die un- 
bekannten Wellenlangen berechnet werden ktanen. 

Dieses Verfahren ist unpraktisch, sobald es sich darum handelt, in 
einer groBen Zahl von Spektrogrammen die Wellenlangen vieler Linien 
zu bestimmen, wie z. B. bei der Messung von Radialgeschwindigkeiten. 
Wenn stets diesel ben Linien sowohl des Vergleich- als auch des Stern- 
spektrums benutzt werden, so werden vor der Messung die theoretischen 
Spektren x fiir die ausgewahlten Linien und fiir die vcrschiedenen Tom- 
peraturen in geniigend engen Intervallen ein fur allemal mit dem Argu¬ 
ment A tabuliert. Die Ausmessung des Eisenspektrurns liefert dann die Ab- 
weiehung dieses sog. Referenzspektrums von dem wahren Spektrum. Die 
Restc werden graphisch ausgeglichen, und mit ihnen wird das Referenz- 
spektruin des fSternes korrigiert. .Der Vergleich des verbesserten Referenz- 
8pektrums mit den gemessenen Werton gibt dann sofort die Linienver- 
schiebung dx, ausgedriiekt in Schraubenrevolutionen. Urn letzterc in 
km/sec umzuwandeln, wird sic mit dem (Jesehwindigkcitsfaktor (S.272): 

s- !. <U ^ (A ^ - (c-«Liehtgeschwindigkeit) (19) 

A dx A ( a 

multipliziert. Auch dieser Kaktor wird zweekmiiBig fur verschiedene 
Temperaturcn mit der Wellenlange tabuliert. 

In dieser Form 1 ) wird das Verfahren am besten dann angewandt, wemi 
auf jeder I Matte stets dieselben Sternlinien gemessen werden, wie es bei 
rein dilTerentiellen Messiuigen von Radialgeschwindigkeiten geschieht. 
Fiir den Fall, daB es sich uin Messung von Wellenlangen oder absoluten 
Radialgeschwindigkeiten handelt, wenden Kbkmiari) und Lhoicn dorkk 2 ) 
eine etwas modifizierte Methode an. Urn alle Unsicherheiten der Wellen- 
langen im Stcrnspektrum moglichst zu eliminieren, werden mogliehst 
viele Linien herangezogen, und fiir jede Platte eine andere Auswahl be¬ 
nutzt. Da hierdurch die Tafeln fiir die Referenzspektren des Sternes ho hr 
umfangrcich wiirden, tabuliert man fiir das Nternspektrum umge- 

! ) J. Hahtmann, Astron. Nadir. 155, 81. 11)01. 

2 ) Cl. Kb'kkiiaiu) und H. Ludkndokkp, Astron. Nadir. 182, 301. 1009. 
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kehrt wie vorher die Wellenlangen fur aquidistante Schrauben- 
angaben x. Wi© oben wird mit Hilfe des Eiserispektrums das wahre 
Spektrum des Stems auf das zugehftrige Referenzspektram reduziert. 
Mit den so erhaltenen verbesserten Schraubenablesungen x werden aus 
der Tabelle die Wellenlangen der Stemlinien interpoliert. Der Ver- 
gleich mit den angenommenen Werten liefert dann die Linienverschie- 
bung dA in A, welche durch Multiplikation mit dem Faktor c/A, der im 
Gegensatz zu dem Geschwindigkeitsfaktor s temperaturunabhangig ist, 
in km/sec verwandelt werden. Das Verfahren hat des weiteren noch den 
Vorzug, daB durch eine oft notwendige nachtragliche Anderung der 
Identifikation der einen oder der anderen Sternlinie die Referenzspektren 
unberiihrt bleiben. 

Die Durchfuhrung der Messung und der Reduktion setzt voraus, daB 
die Sternlinien in aller Strenge identifiziert worden sind. Fiir die Wellen¬ 
langen miissen die der entsprechenden Linien im Sonnenspektrum ange- 
nommen werden. Der Tatsache, daB im Sternspektrum wegen der ge- 
ringen Dispersion not wen dig eng benachbarte Linien des Sonnenspek- 
trums zu einem ,,blend“ (engl.) zusammenflieBen, wird dadurch Rechnung 
getragen, daB mehrere benachbarte Wellenlangen des Sonnenspektrums, 
entsprechend dem AuflOsungsvermGgen des Spektrographen, mit Ge- 
wichten nach MaBgabe ihrer Intensitat zu einem Mittelwert zusammen- 
gefaBt werden. Die schlechte Ubereinstimnning der Radialgeschwindig- 
keiten, die sich aus den einzelnen Linien desselben Spektrums ergeben, 
zeigt aber sofort, daB die angenommenen Wellenlangen der Wahrheit 
nicht entsprechen. Die angenommenen Werte sind auch bei isolierten 
Linien wegen der verschiedenen Anregungsbedingungen meist noch ver- 
besserungsbediirftig, und aus den Abweichungen der einzelnen Linien 
vom Plattenmittel fiir eine grOBere Anzahl von Spektren miissen Kor- 
rektionen der Wellenlangen abgeleitet werden, Allgemeine Regeln fiir die 
Diskussion der Beobachtungsreste lassen sich natiirlich nicht aufstellen, 
und die verschiedenen Methoden, welche von den einzelnen Autoren zur 
Verbesserung der Wellenlangen angewandt werden, spiegeln sich z. T. 
in den kleinen systematischen Unterschie den wider, welche die Radial- 
geschwindigkeiten der verschiedenen Beobachter zeigen 1 ). Aus diesen 
muB dann wiederum auf ein einheitliches und mftglichst richtiges Wollen- 
langensystem geschlossen werden. 

Ein bequemes Mittel zur Kontrolle solcher Unterschiede bietet sich 
dabei in der Messung der Radialgeschwindigkeiten von Objekten, deren 
Geschwindigkeit bekannt ist, und zu diesem Zweck eignen sich neben den 
Kflrpem des Sonnensystems besonders die Bergspitzen auf dem Monde 

b W. W. Campbell, Publ. Lick. Obs. 16 , XXX. 1928. 
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an der Lichtgrenze wegen ihres sternartigen Aussehens. Die Berechnung 
der Radialgeschwindigkeit des Mondes gestaltet sich verhaltnismaBig ein- 
fach, wenn man sich der in den Ephemeriden tabulierten GrOBen bedient. 

Wir bezeichnen mit R den Abstand Erde-Sonne, mit R' den Abstand 
Sonne-Mond und mit r den Abstand Erde-Mond. Die Radialgeschwin¬ 
digkeit, welche sich aus einem Mondspektrum ergibt und die bis zu 
2 km/sec erreichen kann, 
setzt sich aus zwei Teilen 
zusammen 1 ): 

I. Der Radialgeschwindig¬ 
keit des Mondes gegen 
die Erde: 

dr/dt, 

II. Der Radialgeschwindig¬ 
keit des Mondes gegen 
die Sonne: 

dlt'/dt. 

Ersterc ist die Kompo- 
nente dor Bahngeschwindig- 
keit c (Abb. 72) des Mondes relativ zur Erde in Riehtung Erde-Mond. 
Bezeichnet man mit q den Aquator-Halbinesser der Erde, mit p die 
Parallaxc des Mondes, so ist: 

r «()• cosec p, (20) 

also, wenn man eosp 1 setzt: 

V a -■■■dr/dt -£-eoseo 2 p'dp/dt. (21) 

Die Parallaxc p und ihre 24stiindigc Anderung ist im Berliner Jahr- 
buch gegeben. Durch numorische Differentiation (s. S. 313) litBt sich 
dp/dt (bczogen auf 1 H als Zeiteinheit) leieht finden. 

Die Radialgeschwindigkeit des Mondes gegen die Sonne setzt sich aus 
zwei Teilen zusammen: 



Abb. 72. Radialg('Hchwin<ligkcit <los Month's. 


1. Der Radialgeschwindigkeit dlt/dt der Erde gegen die Sonne, an 
welchor der Mond teilnimmt. Im Berliner Jahrbuoh ist die (IrOlie 
logR in Einheitcn der mittleren Entfernung a Erde-Sonne und ihre 
24stundige Anderung gegeben, d. h. die GrttBc dlogR/dt. Da 


dlogR Mod dll 
dt ' R * dt 7 


( 22 ) 


1 ) F. Kuhtnkji, Antron. Nao.hr. 198, 409. 1914 und W. W. Cammki.l, AstrophyK. 
Jo urn. 11, 141. J900. 
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so wird, ausgedriickt in km/sec (s. S. 318): 

dR dlogR ( 

1 dt dt ‘Mod-86400 s 5 V } 

2. der Komponente der Bahngeschwindigkeit c des Mondes relativ zur 
Erde in Richtung Sonne-Mond. Ans Griinden der ZweckmaCigkeit 
zerlegt man diese in zwei Teile: 

a) in die Komponente der oben [vgl. (21)] berechneten Radialgeschwin- 
digkeit Y 2 in Richtung Sonne-Mond. Bezeiehnet man mit E den 
Winkelabstand des Mondes von der Sonne, so ist diese Komponente: 


V 3 = -dr/dt-cosE. (24) 

Sind A, j? die wabre Lange und Breite des Mondes, © die wahre 
Lange der Sonne (Berliner Jahrb.), so ist: 

cosE = cos/?-cos(A-©). (25) 

b) in die Komponente der zu V 2 senkrechten Komponente r-dE/dt 
von c in Richtung Sonne-Mond: 

V 4 -r-dE/dt- sin E. (26) 

Aus der oben gegebenen Gl. (25) fur cosE folgt unter Vernachlassi- 
gung der Mondbreite: 

sinEdE -sin(A- ©) • (dA-d©). (27) 

Also : 

V 4 =r*sin(A-©)(dA/dt-d©/dt). (28) 

Oder mit der Mondparallaxe: 

Y 4 = q -cosecp -sin(A- ©) (dA/dt-d0/dt), (29) 


wobei dA/dt und d©/dt durch numerische Differentiation der Ephe- 
meride zu entnehmen sind. 

Zuletzt ist noch die Bewegung des Beobachtungsortes infolge der Erd- 
rotation zu beriicksichtigen. Diese Reduktion auf den Erdmittelpunkt 
ist gegeben durch (s. S. 317): 

V d - - G d -q • cos<// • sin t • cos <). (30) 

Die geringe Rotationsgeschwindigkeit des Mondes ist zu vcrnachlas- 
sigen. 

Die gesamte Radialgeschwindigkeit des Mondes setzt sich aus diesen 
fiinf Komponenten additiv zusammen: 

V = V-l 4 V 2 + V g +V 4 +V d , (31) 

und dieses Ergebnis muB auch die Messung liefern. 

Wenn nicht die grflBte Scharfe gefordert wird, lassen sich die strengen 
Reduktionsmethoden dem jeweiligen Bediirfnis entsprechend verein- 
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fachen. Wenn nur rohe Werte fur die Wellenlangen benOtigt werden, 
etwa zur Orientierung im Spektrum bei spektralphotometrischen Arbei- 
ten, kann man auf die Aufstellung der Dispersionsformel ganz verziehten 
und die Reduktion graphisch durchfiihren. Hierfur leistet das Disper- 
sionsnetz gute Dienste, d. i. ein nach der Hartmannschen Formel geteil- 
tes Koordinatenpapier, in welchem die Dispersionskurve eine gerade 
Linie wird. Es wird von Schleicher & ScmiLL in Diiren hergestellt, und 
zwar fur den sichtbaren und ultravioletten Teil des Spektrums. 


§ 4. Die Reduktion 

der Messungen mit dem Spektrokomparator. 

Wesentlich einfacher ist die Reduktion aller Koinzidenzmessungen, da 
diese die Linienversehiebungen direkt ergeben. Wenn man stets iden- 
tische Stellen der Vergleichslinien zur Koinzidenz bringt - dies ist der 
Fall bei der Hartniannsehen Spiegel anordnung (S. 294), nioht aber bei 
der Verwendung halbdurehlassiger Spiegel (S. 300) wird die Linien- 
krummung eliminiert. Audi eine etwaige Spaltneigung braucht nicht 
bcriioksichtigt zu werden, wenn die Einstellungon gonau syrnmetriseh 
zum Sternspektrum erfolgon, eine Bcdingung, die beim Hartrnannsehen 
Koniparator von selbst erfiillt ist. Zur Reduktion wind nur die gemes- 
senen Verscliiebungen mit den (Jesehwindigkeitsfaktoron s zu multipli- 
zieren. Wenn eine etwaige Rispcrsionsversohiedenheit von Funriamcntal- 
und Sternspektrum dureh die Bilddehnung (S. 203) beseitigt ist, bran chon 
die s-Werte nur fur die Temperntur dcs Fuiulanientalspektrunus ennittolt 
zu werden. Die Hestirmmmg der (Jeschwindigkdtsfaktoren liilit sieh 
leieht ohne Kenntnis der genauen Werte der Konstanten der Bisper- 
sionsformel dureli numerisehe Differentiation durchfiihren. Die Ausmes- 


sung der Vergleichslinien des Fundamcntalspektrunis liefert aus drei 
Union die goniiherte Dispersionsformel: 

o 


Mit dieser Formed werden alle gemessenen Vergleichslinien borechnet 
und die iibrigbleibenden Rente/lx graphisch ausgegliehen. Weiter werden 
mit der Dispersionsformel fiir a<|mdistante Werte von X die Schraubcn- 
ablesungen x' gereehnet, und diese mit den graphisch geglatteten Beob- 
achtungsresten zu den wahren Werten x verbessort. Werden in dieser 
Tabelle die ersten un<l htiheren Differenzen f 1 , f 11 , f MI , . . . gebildet, so 

6il,: :lr <») 


wo o) das Interval! des Argumentes X ist. Mit x x' i Ax wird aber, wenn 
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dieDifferenzenderx' mit f l \ f II# , f nr , ..die der Ax xnit At 1 , At 11 , At 111 ... 
bezeichnet werden: 


dx 

dl 



= 1 1 fi' +AP- i (f ni ' + ^f m ) +...}. 


(34) 


Der EinfluB der 3. Differenz ist immer unmerklich und man hat einfach: 


und damit: 


dx/dA = (1/w) (f T/ +Af 1 ) 
c/A 

S “ dx/dx' 


(35) 

(36) 


Da sich dieses einfache Verfahren zur Bestimmung von s in der Lite- 
ratur nicht findet, sei es durch ein kurzes Zahlenbeispiel erlautert. Mit 
der genaherten Dispersionsformel wurden folgende Werte fur x' und Ax 
erhalten (Tabelle 8). 


Tabelle 8. Bostimmung der Gonchwindigkeitsfaktoron durch iniine- 

ri.sche Differentiation. 


/. 

x' 

fi' 

Ax 

/If 1 

4180 

90 

11*465 

4,775 

l 3,310 

4- 0**003 

4 0,011 

1 0,008 

4200 

8,035 

4 3.26U 

+ 0,014 

(0,003 

10 

11,245 

I 3,210 

+ 0,016 

1 0,002 

20 

14,406 

■1 3,161 

+ 0,017 

1 0,001 

30 

17,519 

4 3,113 

+ 0,016 

- 0,001 

40 

20,585 

4 3,066 

1 0,014 

0,002 

50 

23,605 

■1 3,020 

1 0,012 

— 0,002 

60 

26,580 

1 2,975 

I- 0,009 

- 0,003 

70 

29,511 

•t 2,931 

-1- 0,005 

0,004 

80 

32,399 

4 - 2,888 

+ 0,001 

- 0,004 

90 

35,245 

-l 2,846 

- 0,003 

0,004 

4300 

38,050 

t 2,805 

- 0,005 

- 0,002 


dx/dA 


0,3318 
0,3203 
0,3212 
0,3102 
0,31 12 
0,3004 
0,3018 
0,2072 
0,2027 
0,2884 
0,2842 
0,2803 


Der EinfluB der Korrektion Ax ist schon sehr goring, obgleich fur den 
fraglichen Spektrographen die beste Darstellung erst mit a 0,5 erzielt 
wird. Wenn die Reduktion auf 0,01 km richtig gefuhrt werden soil, muU 
er jedoch beriicksichtigt werden. 


§ 5. Reduktion von Objektivprisma-Aufnahmen. 

Wenn die Pickeringsche Reversionsmethode (S. 200) angewandt wird, 
so liegen auf der Platte je zwei Spektren mit entgegengesetzter Richtung 
nebeneinander. Die beiden Aufnahmen I und II seien so angeordnet, daB 
sieh die Linien wie in Abb. 73 gegenuberliegen. x sei die Schrauben- 
ablesung fur eine bestimmte Wellenlange im ersten Spektrum, x' die- 
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jenige fiir dieselbe Wellenlange im zweiten Spektrum. Wenn der Stem 
keine Radialgeschwindigkeit hatte, so ware offenbar: 

Ax =x-x' - a + f(A), (37) 

wo a eine Konstante, f(A) die doppelte Dispersion des Prismas ist. Hat 
dagegen der Stern eine Radialgeschwindigkeit v, so gilt: 

Ax = a + f (A) + v ^(c - Lichtgeschwindigkeit). (38) 

C U/l 


Da man die Konstante a bei der Aufnahme nicht mit der nOtigen Scharfe 
reproduzieren kann, so muB man sie 
aus der Messung rnehrerer Spektren 
derselben Platte eliminieren, man kann 
also nur relative Radialgesch windigkeiten 
der Plattensternc ableiten. Bildet man 


//i 


Hi 




Hy 


zu diesemZweck dasMittel A Itl x fiir jede 
Wellenlange aus alien Spektren, so wird: 


Pi eke 


..... A (If 
„X «+t(A) +v m 


/. 


n. 


Abb. 73. 

rings Rovorsionsmothodo, 


U). 


(39) 


Dabei ist also v m die mittlere Radialgeschwindigkeit der Plattensternc 
und f jn (A) die mittlere Dispersion. Letztere ist also fiir die gemessenen 
Spektrallinien eine bekannte (UrttBe. Bildet man die Difiorenz der mittle- 
ren Dispersion gegen die gemessenen Abstiinde, so liefert jede Linic in 
jedem Spektrum eine Cleiehung: 

/.x^ m x-j;»(v-vj, (40) 


aus der sieh die Radialgesehwindigkeiten, bezogen auf die mittlere 
Radialgeschwindigkeit aller gemessenen Sterne, ergeben. 

Die mittlere Dispersion wird man vorher ausgleichen, indem man die 
Diffcrenzen r gegen eine auf (bund einer Dispersionsformel abgeleitete 
normale Dispersion N(A) bildet, also: 

r -t m (A)-N(A) ,n fW-N(A) . v,,,^ (41) 


und diesc, welcbe alien lings nodi den KiniluB der Radialgeschwindigkeit 
enthalten, graph inch gegen die Wellenlange ausgleicht. 

Sollen auf diesem Wege absolute Radialgesehwindigkeiten ermittelt 
werden, so muB eine Wellenlangenmarke vorhanden soin. Worden beido 
Aufnahmen (lurch ein Neodymfilter gemacht, und wird die Dispersion 
von der Neodyinlinie gezahlt, so daB also fur diese naeh (38) 

f(A 0 ) =N(A 0 ) 0 


m 
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wird, so liefert jeder Stem zur Bestimmung yon a eine Gleichung: 


da fiir die Neodymlinie v ■ 


zdxo-a, (43) 

0 ist. Aus (41) wird dann fiir diese Linie: 
A 0 df 


r ° Vm cd'; + a ’ 


(44) 


ausder sich v m ergibt. DadieReste r nur graphischgegeben sind, so findet man 
v m aus der Ordinate, welche zu der Wellenlange der Neodymlinie gehOrt. 

Es ist bister stillschweigend vorausgesetzt worden, daB alle Spektren 
nabe dem Plattenzentrum liegen. Ist dies nicht der Fall, so laBt sich das 
beschriebene Reduktionsverfahren mit einigen Anderungen noch an- 
wenden. An verschiedenen Stellen des Gesichtsfeldes gibt das Prisma 
verschiedene Dispersion. Die gemessenen Abstande Ax nviissen demzu- 
folge mit einem Faktor k multipliziert werden, um sie auf die axiale Dis¬ 
persion zu reduzieren. k hangt ab von den Koordinaten X und Y des Sternes 
auf der Platte, wobei diese in irgendeiner willklirlieh wahlbaren Normal- 
wellenlange gemessen werden. Da das Prisma auBerdem nodi cine Ver- 
zeichnung besitzt, so ist die GrttBe a nicht iiber die ganze Platte konstant. 
Sie laflt sich darstellen in der Form: 


a^A+BX+CY-g, (45) 

wo g die Korrektion wegen Verzeichnung ist. Zur Bestimmung der 
Radialgeschwindigkeiten geht dann (38) liber in: 

k -Ax i g - A + BX + CY + f( A) + v X <lf . (46) 

(5 ( 1 A 

k und g lassen sich aus den Konstanten des Instrumentes berechnen, 
wahrend die Konstanten A, B, C aus den Messungen solbst hcrgcleitct 
werden mlissen. Macht man zu diesem Zweck die Aufnahmcn durch cin 
Neodymfilter, so hat man mit den oben getroffenen Festsetzungon liber 
den Nullpunkt der Dispersion fiir die Neodymlinie in jcdtnn Spektrum 
eine Gleichung: k .j x+g „ A » BX t CY, (47) 

aus deren Gesamtheit sich die Konstanten nach (ler Methodo der kleinsten 
Quadrate ergeben. 

Ein anderer Weg ist der, die Konstanten (lurch eine Anzahl von Ster- 
nen, welche mOglichst gleichmaBig liber die gauze Platte verteilt sind 
und deren Radialgeschwindigkeiten bekannt sind, zu bestimmen. 

Aufler diesen Konstanten sind noch verschiedene Justierfehler zu be- 
riicksichtigen, welche nicht beseitigt werden k5nnen. 

Sobald man den Vorteil des Objektivprismas, daB es mit einer Auf- 
nahme die Spektren yieler Sterne gibt, ausnutzen will, wird also die 
Reduktion sehr umstandlich. Die von Schwarzsciitlo theorctiseh und 
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praktisch entwickelte Methode 1 ) hat darum kaum Nachahmer gefunden. 
Trotzdem kOnnte sie besonders zur Bestimmung von Radialgeschwindig- 
keiten schwacher Sterne bisweilen von Nutzen sein, da in dieaem Falle 
ohnedies auf grttBte (lenauigkeit verziehtet werden muB. Beziiglich des 
mittleren Fehlers der mit dem Objektivprisma gemeasenen Radial- 
geschwindigkeiten a. S. 270. 

§ 6. Die Reduktion der Radialgeschwindigkeiten auf die Sonne. 

Die auf einem der vorher beschriebenen Wege erhaltenen Radial- 
geachwindigkeiten sind noch mit dem EinfluB der Bewegung des Beob- 
achters behaftet. Sie miissen auf den Sehwerpunkt des Sonnensystema 
bezogen werden. Die Reduktion zerfallt in verschiedene Teile: 

1. Reduktion vom Beobachtungsort auf den Erdmittelpunkt: 

V d — Gt ( 1 ^)Cjos q>' sin t cos <5. (48) 

q und q/ sind Radiusvcktor und gcozentrische Breite des Beobach- 
tungsortcs, t und ft Stundenwinkel und Dcklination des Sternes. Die 
Uesehwindigkcit (} ( , cineH Aquatorpunktes in Soehtihc ist: 

(} d - "In A/r, (49) 

wo A der A q mi to rh ill bin esser der Erde, r die Lange des Sterntagea 
in mittleren Sek. (HC>1(>4,1) ist. 

2. Reduktion vom Erdzentrum auf den Sehwerpunkt Erde-Mond: 

V B1 (},„cos/?sin ((-A). (50) 

( ist die Lange des Mondes, A, ft Lange und Breite des Sternes und 
(J ln 0,0124 km/see die inittlere (Jesehwindigkeit der Erde uni den 
Sehwerpunkt. 

ii. Die Reduktion vom Haryzentrum auf den Sonneninittelpunkt: 

V u - Uuonfl {sin (©-A) -i csin(//-A)}. (51) 

©, // ist Lange und I’erigamn der Sonne, c sim p die jflxzontrizitat der 
Erdbahn. 1 )i(> inittlere (1 esehwindigkeit (} der Erde in ihrer Balm ist: 

(} - (2tth/T) • see (52) 

wo T die Lange des siderisehen dab res in Sekunden mittlercrZeit und 

a — ^ j „ (lie grnlie Halbachse der Erdbahn, n die Soimenparallaxe ist. 

4. Die Reduktion vom Mittelpunkt der Sonne auf den Sehwerpunkt des 
Sonnensysteins (vgl. hierzu Beitrag Stokhk, S. 23): 

V p (J,, cos/} sin (1-A) 

...._ Gp "|/a I( (M7l)' 

') K. ScHWAit/.HOiiinn, Publ. Astrophys. Ohs. Pots*lain 23, Nr. «9. 1013. 


(53) 
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Zu benicksichtigen ist hier nur der EinfluB von Jupiter und Saturn. Es 
bedeuten: 1 die heliozentrische Lange des Planeten, M die Sonnenmasse 
in Einheiten der Planetenmasse, a der Bahnhalbmesser der Planetenbahn 
in Einheiten der mittleren Entfernung Erde-Sonne. Maximal erreicht 
die Reduktion Y p fur Jupiter und Saturn zusammen 0,015 km/sec. Sie 
braucht also nur dann beriicksichtigt zu werden, wenn die Rechnung 
auf 0,01 km richtig sein soil. Dasselbe gilt fiir die Reduktion 2. 

Die Reduktion 3 enthalt nur die Bewegung der Erde in der Kepler- 
Ellipse. Die StOrungen durch die Planeten sind vernachlassigt. Ihr Ein¬ 
fluB ist zwar verschwindend klein, er wird aber beriicksichtigt, wenn man 
die Reduktionen 2 und 3 auf folgende bequeme Weise berechnet: 

Bedeuten X, Y, Z die Komponenten der Erdgeschwindigkeit in einem 
rechtwinkligen Koordinatensystem, dessen XY-Ebene in der Aquator- 
ebene so orientiert ist, daB die X-Achse nach dem Friihlingspunkt gerich- 
tet ist und die Z-Achse nach dem Nordpol zeigt, so ist offenbar die Kom- 
ponente V r der Erdgeschwindigkeit in Richtung auf den Stern mit den 
Koordinaten a, d: 


V r -Xcosacos <5 -fYsinacosd +Zsin<L 


(54) 


Die Reduktion 4 ist in dieser Gleichung nicht enthalten. Die ClrOBen X, 
Y, Z sind aus jeder Sonnenephemeride leicht zu entnehmcn, da in dieser 
die rechtwinkligen Sonnenkoordinaten, meistens mit 24stiindigem Inter¬ 
val^ gegeben sind, und zwar einschlieBlieh aller StOrungeh durch den 
Mond und die Planeten. Die ersten Differenzen stellcn die gesuohten 
Werte dar, bezogen auf die mittlere Entfernung Erde-Sonnc als Einlieit. 
Die hOheren Differenzen kOnnen vernachlassigt werden. Zuni Obergang 
auf km/sec ist V r mit a/86400 zu multiplizieren. 

Bei der Ermittelung von Radialgeschwindigkeiten nach cinein Koinzi- 
denzverfahren durch Anschlufi an das Sonnenspektrum mu(5 noch die 
Radialgeschwindigkeit der Sonne fiir den Moment der Aufnahrne ange- 
bracht werden. Zu diesem Zweck benutzt man wieder mit Vorteil eine 
Sonnenephemeride, welche die Logarithmen der Radienvektoren der 
Sonne von Tag zu Tag in Einheiten der mittleren Entfernung Erde-Sonne 
a enthalten, also die GroBe log p=logr/a. GemaB der Bcziehung: 


dlog(ag) =dlog£ =(Mod/ap)-dr 
wird dann die Sonnengeschwindigkeit in km/sec 


dr_ a dlogg 
dt “ Mod 86400 


= 0,000398 A, 


(55) 

(56) 


wenn q = 1 gesetzt wird, und wenn A die 1. Tafeldifferenz in Einheiten 
der 7. Dezimaleist. 


Aufgaben und 

Probleme der Astrophotometrie 



, 


Einleitung. 

Die Astrophotometrie oder Photometrie der Gestirne ist derjenige 
Zweig der Astronomie, dessen Gegenstand die Strahlungsintensitat der 
HimmelskOrper ist. Als erste Aufgabe der Astrophotometrie kann man 
die folgende definieren: Festlegung des Strahlungsintensitatsverlaufs 
liber die ganze Himmelskugel und dessen zeitlicher Anderungen und 
zwar fur alle Wellenlangen. 

Die Fixsterne verhalten sich - mit ganz wenigen Ausnahmen - auch den 
grOBten Fernrohren gegenuber wie Lichtpunkte, wahrend Sonne, Plane- 
ten, Kometen, interplanetare und interstellare Materie, Nebelmaterie, so- 
wie feme unauflOsbare Sternsysteme auf der Himmelskugel wie Flachen 
erscheinen. Die Aufgabe teilt sich somit in zwei, einerseits die Bestimmung 
der Intensitaten der Lichtpunkte und andererseits die Bestimmung der 
Intensitatsverteilung in den Flachen sowie deren Totalhelligkeiten. 

Die allgemeinen Prinzipien der Astrophotometrie sind im wesentlichen 
naturlich dieselben wie die der Laboratoriumsphotometrie. Jedoch sind 
die Aufgaben und die gegebenen Bedingungen in beiden Fallen so ver- 
schieden, dab die Methodik der Astrophotometrie gegen die der Labora¬ 
toriumsphotometrie groBe Unterschiede aufweist. Es sei hier nur kurz 
an einige der wichtigsten Faktoren erinnert: Der Einflufi der Atmosphare, 
die Liehtsehwache der Objekte, die groBen zu Iiberbruekenden Intensi- 
tatsverhaltnisse, die auBerordentlich groBe Anzahl der zu messenden 
GrbBen, die in gewissen Fallen notwendige Fortsetzung der Beobach- 
tungen liber sehr lange Zeitraume, schlieBlich aber auch die im ganzen 
sehr hohe Konstanz der zu beobachtenden GrttBen, sowie die Tatsache, 
daB diese GrttBen weitgehend GesetznuiBigkeiten unterliegen. 

Die Verarbeitung des aus den Beobachtungen sich ergebenden Materials, 
um Aufsehliisse iiber die Beschaffenheit der Himmelsktirper zu erhalten, 
biklet die zweite Aufgabe der Astrophotometrie. Auch hier sind groBe 
Unterschiede vorhanden gegeniiber analogen Problemen der Labora- 
toriumsphysik. 'Der Charakter der Aufgaben der Astrophotometrie wird 
wesentlich dadurch bestimmt, daB der Astrophysiker selbst nichts zur 
Variierung der Versuchsbedingungen beitragen kann, sondern allein darauf 
angewiesen ist, die Phanomene zu beobachten, wie sie sich ihmdarbieten, 

Handb. (1. Expcrimentnlphysik, Bd. XXVI. 21 
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Zwischen der messenden- praktischen - Astrophotometrie und der 
deutenden - theoretischen - Astrophotometrie besteht eine enge 
Wechselwirkung. Die iibergroBe Anzahl der zu messenden GrflBen ver- 
schiebt die Zeit, zu der eine vollstandige Durchbeobachtung aller mit den 
vorhandenen Beobachtungsmitteln bestimmbaren photometrischen GrO- 
Ben vorliegen wird, in eine unabsehbare Zukunft. Es gilt daher, eine 
mOglichst zweckmaBige Auswahl unter diesen Grafien vorzunehmen, und 
diese Auswahl wird - mehr oder weniger - durch die Problemstellungen 
der theoretischen Astrophotometrie bestimmt, mflgen nun die Beob- 
achtungsreihen zur Verwertung auf kiirzere oder langere Frist bestimmt 
sein. Andererseits liegt die Bedeutung neu hinzukommenden Beobach- 
tungsmaterials fur die theoretische Astrophotometrie auf der Hand. 

Im folgenden werden wir zuerst die Aufgaben und Probleme der 
messenden Astrophotometrie behandeln. ISTach einem Kapitel, das eine 
Darstellung der grundlegenden Definitionen und allgemeinen Prinzipien 
der messenden Astrophotometrie enthalt, folgt ein Kapitel iiber Hellig- 
keitsmessungen, dann ein Kapitel Tiber Farbenindexmessungen, ein 
Kapitel iiber spektralphotometrische Messungen und schlieBlich ein 
Kapitel iiber die Extinktion in der Erdatmosphare. 

Die darauf folgende Darstellung der Aufgaben der deutenden Astro¬ 
photometrie (6. Kapitel) ist nach den zur Unterauchung gelangenden 
HimmelskOrpern gegliedert. 

Dem gegebenen Rahmen entsprechend liegt das Hauptgewieht auf der 
Darstellung der Methodik und der Reduktionsmethoden dor messenden 
Astrophotometrie. Im Kapitel iiber deutende Astrophotometrie wird eine 
durch Literaturhinweise erganzte Skizze der wichtigstcn derjenigen Pro¬ 
bleme der Astrophysik gegeben, deren Lttsung von photometrischen 
Beobachtungen abhangt. 


Erstes Kapitel. 

Allgemeine tlbersicht iiber die 
Aufgaben und Grenzen der messenden Astrophotometrie. 

§ 1. Flachenintensitat und Punktintensitat. 

Die scheinbare Grofienklasse. 

Zur zahlenmaBigen Beschreibung der Lichtverteilung auf der HimmelB- 
kugel, wie sie dem Beobachter erscheint, bedarf es einer Reihe von Defi¬ 
nitionen, die im folgenden zusammengestellt sind. 

Ein MaB fur die Helligkeit eines leuchtenden Punkts - eines Fix- 
sterns - erhalt man folgendermaBen. Am Beobachtungsort sei eine 
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ebene Flache a senkrecht zur Richtung Fixstern-Beobachter so ange- 
bracht, daB sie von keiner anderen Lichtquelle beleuchtet wird. Wird 
nun die Flache im Zeitintervall At von der (vom leuchtenden Punkt her- 
riihrenden) Strahlungsenergie E passiert, so sagt man, die scheinbare 
Intensitat des leuchtenden Punkts sei 


1 = 


E 

a - At ’ 


(1) 


Die scheinbare Intensitat eines leuchtenden Punkts wird also als 
Strahlungsenergie pro Flacheneinheit und Zeiteinheit defmiert. 

Statt die gesamte Strahlungsenergie zu betrachten, kann man die 
Strahlungsenergie innerhalb eines engen Wellenlangenbereichs einfuhren. 
Man gelangt dann zur Definition der scheinbaren spektralen Intensitat 
eines leuchtenden Punkts fur eine beliebige Wellenlange. Es gehe im 
Zeitintervall At durch die Flache o', die wie oben angebracht gedacht 
wird, im Wellenlangenbereich zwischen A und A +A X die Strahlungs¬ 
energie E*. Dann ist die scheinbare spektrale Intensitat I A fur 
die Wellenlange A: 


E* 

a-At- AX 


( 2 ) 


Die scheinbare spektrale Intensitat eines leuchtenden Punkts fur eine 
bestimmto Wellenlange wird also als Strahlungsenergie pro Flachen¬ 
einheit, Zeiteinheit und Wellenlangeneinheit definiert. GewOhnlich be- 
nutzt man in der Astrophotometrie die Einheitcn Erg, Quadratzenti- 
rneter, Sekunde und Angstrom (im Fall der Sonne aueh Grammkalorie 
statt Erg). 

Auk den Dcfinitioncn Gl. (1) und (2) geht unmittelbar hervor, dali man 
i miner 

I (W (*) 

() 

hat. 

In der thcoretischcn Astrophotometrie benutzt man oft eine Defini¬ 
tion der scheinbaren spektralen Intensitat als Strahlungsenergie pro 
Flacheneinheit, Zeiteinheit und Fre qu en zeinhoit. Der Zusamrnenhang 
zwischen den beiden Intensitatcngeht unmittelbarausderaus Xv e (cist 
die Lichtgesehwindigkeit) folgenden Beziehung |/1A|/A \Av\/v hervor. 

Vom Beobaehtungsort aus erscheinen die versehiedenen Teile einer 
Flache in versehiedenen Riehtungen. Wir veranschauliehen die geo- 
metrischc Konfiguration, indem wir diese Riehtungen auf die Himmels- 
kugel projizieren. (l)ern Astronomen ist diese Projektion gelaufiger als 
die aquivalente Projektion auf die Einhcitskugel.) Urn eine gegebene 

21 * 
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Richtung herum kOnnen wir die Nachbarrichtungen herausgreifen, die 
innerhalb eines kleinen Raumwinkels um die gegebene Richtung liegen. 
Auf der Himmelskugel projizieren sich dies© Riehtungen innerhalb eines 
kleinen, die Ausgangsrichtung umgebenden Teils der Himmelskugel. Der 
Bruchteil, den dieser Teil der Himmelskugel im Verhaltnis zur ganzen 
Himmelskugel ausmacht, ist ein MaB fiir die GrtiBe des Raumwinkels 1 ). 

Ein MaB fiir die Helligkeit, mit der ein kleiner Flachenteil dem Beob- 
achter erscheint, erhalt man nun folgendermaBen. Der betrachtete kleine 
Flachenteil erscheine dem Beobachter unter dem Raumwinkel Aa>. Es 
mOge wieder am Beobachtungsort eine ebene Flache von der GrflBe a 
senkrecht zur Richtung Flachenteil-Beobachter angebracht sein. Der 
Strahlengang sei so abgeblendet, daB die Probeflache a nur von dem 
betrachteten kleinen Flachenteil Strahlung empfangt. Wird dann die 
Probeflache <r im Zeitintervall Zlt von der Strahlungsenergie E passiert, 
so ist die scheinbare Flachenintensitat des betrachteten kleinen 
Flachenteils 

1 " a-at-Am • (4) 

Die scheinbare Flachenintensitat eines leuchtenden Flachenteils ist 
also als Strahlungsenergie pro Flacheneinheit, Zeiteinheit und Raum- 
winkeleinheit definiert. 

SchlieBlich gelangt man zur scheinbaren spektralen Flachenintensitat 
fur eine beliebige Wellenlange, indem man wie vorher statt der ge- 
samten Strahlungsenergie die Strahlungsenergie innerhalb eines engen 
Wellenlangenbereichs einftihrt. Es gehe im Zeitintervall At durch die 


*) Nach der ublichen geometrischen Definition ist die GrfiBe eines Raumwinkels 
gleich dor Fl&che, die von dem Begrenzungskegel dos Raumwinkels aus cinor 
Einheitskugel mit ihrem Zontrum im Zentrum des Kegels ausgoKchnitton wird. 
Der , .alien Richtungen“ entsprechende Raumwinkel ist also 4ti. Man erh&lt 
infolgedessen aus dem oben benutzton Bild den Raumwinkel nach dioser Definition, 
indem man die Oberflache der Himmelskugel gleich 4 n sotzt. Gowohnlich miBt 
man aber in der Astronomic den Raumwinkel — ebenso wie den Bogon - nicht in 
natiirlicheni MaB, sondem in BogenmaB. Ein BogrenzungRkegol moge aus der 
Einheitskugel ein unondlich kleines ebenes Rechtock mit dor Flache dxdy aus- 
schneiden. Der eingeschlossone Raumwinkel ist dann dco-dxdy. Ann dor Him¬ 
melskugel wird ebenfalls ein unondlich kleines Rechteck ausgoschnitton, dessen 
Seiten wir in BogenmaB ausdrticken wollen: 180°/^ dx und 180 °/ji dy. Hieraus orhal- 
tenwir den Raumwinkel in BogenmaB ausgedriickt gleich ( 180/tz) 2 dx dy - ( 180/jt) 2 da> 
Quadratgrad (D®). Fiir den ,.alien Richtungen“ entsprechenden Raumwinkel 
erhaltman (180 /jc) 2 *471— 41253D 0 , oder anders ausgedriickt, dasAreal der Himmels¬ 
kugel betragt 41253 D®. Fiir gewisse Zwecke eignet sich die Quadratbogen- 
sekunde (□') als Raumwinkeleinheit besser als der Quadratgrad. Man hat 
1 □ 0 - (60 • 60) a □ ' - 12 960000 □ *. 
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Flache a, die wie oben angebracht ist, innerhalb desselben Raumwinkels 
wie oben im Wellenlangenbereich zwischen X und X + AX die Strahlungs- 
energie E A . Dann ist die scheinbare spektrale Flachenintensi¬ 
tat I* fur die Wellenlange X: 



Die scheinbare spektrale Flachenintensitat eines leuchtenden Flachen- 
teils wird somit als Strahlungsenergie pro Flacheneinheit, Zeiteinheit, 
Raumwinkeleinheit und Wellenlangeneinheit definiert. Die in der 
Astrophotometrie gebrauchlichen Einheiten sind Erg (Grammkalorie), 
Quadratzentimeter, Sekunde, Quadratgrad oder Quadratbogensekunde 
und Angstrom. 

In Analogie zu Gl. (3) gilt auch hier, wie aus den Definitionen Gl. (4) 
und (5) hervorgeht: 

I -JljdA. (6) 

6 

Die angefiihrten Definitionen der scheinbaren bzw. scheinbaren spek- 
tralen Flachenintensitat stimmen mit den in der theoretischen Photo- 
metrie gebrauchlichen Definitionen der Intensitat in einem Strahlungs- 
feld fur einen gegebenen Punkt in einer gegebenen Riehtung iiberein. 
Nach diesen Definitionen ist die Intensitat bzw. spektrale Intensitat in 
der Riehtung nach einem idealen leuchtenden Punkt unendlich groG, 
indem nach der Definition eine endliche GrtiBe durch den unendlich klei- 
nen Raumwinkel, unter dem der ideale leuchtende Punkt erscheint, zu 
dividieren ist. Zwar sind die Fixsterne keine idealen leuchtenden Punkte, 
aber solange wir uns auf den Standpunkt der beschreibenden Astro¬ 
photometrie stcllen, sind die Raumwinkel Beobachter-Fixsternscheibe 
als unbekannt anzusehen, weil sie (mit ganz wenigen Ausnahmen) nicht 
direkt melibar sind. Infolgcdessen ist die Flachenintensitatsdefinition hier 
unbrauchbar und mull durch die eingangs gegebene Punktintensitats- 
definition ersetzt werden. 

Man kann Punktintcnsitaten und Plachenintonsitiiten vcrgleichcn, in¬ 
dem man sich den leuchtenden Punkt liber die Raumwinkeleinheit 
(z. B. die Quadratbogensekunde) ausgebreitet denkt. Der leuchtende 
Punkt wird in eine leuchtende Flache auf der Himmelskugel verwandelt, 
der ebensoviel Strahlungsenergie durch die gewOhnliche Probeflaohe or 
senden soli wie der Punkt. Nennt man die Punktintensitat I (l>) und die 
Flachenintensitat des so ausgebreiteten Punkts I (F) , so hat man nach 
Gl. (1) und (4) 
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j(P) = 


E 

a-1 It 


J(F) 


E 

(T'-dt-lRmweinh.’ 


(7) 


also, wenn wir beispielsweise die Quadratbogensekunde als Raumwinkel- 
einheit nehmen: 

l(F) = I (P)y lD , (8) 

Die durch den beschriebenen AusbreitungsprozeB entstehende Flache 
hat also eine Flachenintensitat, die mit derselben Zahl geschrieben wird 
wie die Punktintensitat. 

Umgekehrt kann man auch die einer Flache entsprechende Punkt¬ 
intensitat einfuhren, indem man sich die Flache in einen Punkt konzen- 
triert denkt. Die Punktintensitat erhalt man, wenn man in Gl. (4) 
bzw. (6) die Division mit dem der Flache entsprechenden Raumwinkel 
unterlaflt. In dieser Weise erhalt man z. B. die Punktintensitat der Sonne. 

In der Astrophotometrie wird nun gewGhnlich als Resultat einer Mes- 
sung nicht die Intensitat selbst, sondern eine GroBe, die ]>roportional 
dem Logarithmus der Intensitat ist, angegeben. Man definicrt die zu der 
scheinbaren Intensitat I (sei es eine Punktintensitat oder eine Flachen¬ 
intensitat, eine Gesamtintensitat oder eine spektrale Intensitat) gehO- 
rende scheinbare Helligkeit oder scheinbare (J rO Ben k lasse (oder 
auch kiirzer scheinbare GrOBe) m durch die folgcndc Beziehung: 

m =---2,5logI/I 0 (9) 

oder log I - logl 0 -0,4m, (10) 

wo I 0 eine willkiirlich festsetzbare Einheitsintensitat ist, die den Null- 
punkt der GroBenklassenzahlung festlegt. Die scheinbaren CrOBenklas- 
sen bezeichnet man gewtihnlich mit einem hochgesetzten in, z. B. 5 m 
oder 8 , “25. (Vgl. wegen des Ursprungs der GrOBenldassenskala S. 36 
und S. 161). 

Die in diesem Paragraphen behandelten Intensitaten und damit zu- 
sammenhangenden GrOBenklassen werden durch die St rah 1 u n gsener- 
gie gemessen und sind von den im folgenden cinzufuhrenden sog. effek- 
tiven Intensitaten und den entsprechenden sog. System-GrOBcnklassen 
zu unterscheiden, die durch die Wirkung auf ein lichtempfindliches 
Organ (z. B. das Auge) gemessen werden. 


§ 2. Allgemeine Prinzipien der Intensitatsmessung. 

Ausgehend von den in dem vorigen Paragraphen gegebenen Definitio- 
nen der scheinbaren Punktintensitat und der scheinbaren Flacheninten- 
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sitat (G-esamtintensitaten bzw. spektralen Intensitaten) kann man im 
Prinzip den Aufbau von Instrumenten angeben, die zu Messungen dieser 
GrflBen dienen sollen. 

Eine optische Apparatur (kurz Optik) ist notwendig, um die Strahlung 
in der Richtung des zu untersuchenden Lichtpunkts oder Flachenele- 
ments isolieren zu kOnnen, ferner, wenn es sich um die Messung spektra- 
ler Intensitaten handelt, um die Strahlung eines gegebenen Wellen- 
langenbereichs isolieren zu k&nnen. Der zur Strahlungsrichtung senk- 
rechten Probefiache a entspricht die Eintrittspupille der Optik. Im all- 
gemeinen ist eine Optik auch deshalb notwendig, um die Probefiache cr 
fur die Messung lichtschwacher Objekte genxigend groG zu machen - um 
die Anordnung geniigend lichtstark zu machen. 

Die Messung einer Punktintensitat kann im Prinzip so erfolgen, daB 
die im Zeitintervall At durch die Eintrittspupille a der Optik bei Ein- 
stellung auf den Lichtpunkt und Abschirmung alien Fremdlichts passie- 
rende Energie E gemessen wird. Die Intensitat ist dann nach Gl. (1) 
berechenbar. Analog ist eine spektrale Punktintensitat nach Gl. (2) 
berechenbar, wenn auBerdem die Breite A X des herausgeblendeten Wellen- 
langenbereichs bekannt ist. Bei Messung der Flachenintensitat an einem 
gegebenen Ort innerhalb einer Flache wird mit Hilfe der Optik um diesen 
Ort ein Flachenelement von bekanntem llaumwinkel (Flache auf der 
Himmclskugel) A(o herausgeblendet, die Intensitat ergibt sich wie 
vorher genniB (31. (4) bzw. (f>). 

Bei relativen Messungen kommt es auf die genaue Kenntnis der 
GrflBen /It, or, Ao> und AX nicht an. Es geniigt, wenn von diesen GrOBen 
die jeweils in Frage konirnenden fiir die ganze Beobachtungsreihe kon- 
stant bleiben. Dann vorhalten sich die Intensitaten wie die durchge- 
gangenon Energiemerigcn. 

Wir hahcn stillsohweigend eine idoale Optik ohne Lichtverluste vor- 
ausgesetzt und auch von den Liohtverlusten in der Erdatrnosphare ab- 
gesehcn. Spilter werden wir unsere Oberlegungen in dieser Hinsicht 
erganzcn (vgl. § 5). 

Die Messung der durch die Optik don Intensitatsdefinitionen ent- 
sprechcnd isolierten Strahlungscnergie gesohieht durch irgendein Jicht- 
empfindliches Organ. 

Handelt es sich urn absolute I ntensi tatsmcssiingen, wo die 
Intensitat in Erg pro Quadratzentimeter und Kekunde angegeben wer¬ 
den soil, und wo keine Vergleiehslichtquellen vorhanden wind, so ist ein 
lichtempfindliches Organ erforderlich, das Energie in absoluten Einheiten 
zu messen gestattet. Nur die Sonne und kiinstliche Lichtquellen sind 
so lichtstark, daB sie in dieser Weise gemessen werden kOnnen. Bei abso- 




828 B. Stromgren : Aufgaben und Problem© der Astrophotometrie. 


luten Sonnenmessungen (Bestimnmng der Punktintensitat der Sonne, 
vgl. oben) werden sog. Pyrheliometer benutzt (wegen der genaueren Be- 
schreibung dieses Instruments siehe S. 798). Das energiemessende 
Organ des Pyrheliometers kann z. B. eine bekannte Wassermenge sein, 
die die gesamte aufgestrahlte Energie absorbiert, und deren Temperatur- 
erhOhung durch die Bestrahlung wahrend eines gegebenen Zeitraums 
sehr genau gemessen werden kann. 

Bei alien Objekten auBer den obengenannten (Sonne und klinstliche 
Lichtquellen) kommennur relative Intensitatsmessungen in Frage. 
Will man die relativen Intensitaten in absolute verwandeln, so ist ein 
AnschluB an die Sonne oder an klinstliche Lichtquellen erforderlich. 

Als lichtempfindliche Organe kommen hier in Frage: das Auge, die 
photographische Platte, die Photozelle, die Selenzelle, das Bolometer, 
das Thermoelement und das Radiometer. Bei genligend starker Bestrah- 
lnng entsteht im Auge ein Lichtreiz, in der empfindlichen Schicht der 
photographischen Platte ein entwickelbares latentes Bild, in der Photo¬ 
zelle ein Photostrom, in der Selenzelle eine Widerstandsanderung, im 
Bolometer ebenfalls eine Widerstandsanderung, im Thermoelement ein 
Thermopotential, beim Radiometer eine Drehung. Wir wollen in alien 
diesen Fallen von dem Ausschlag des lichtempfindlichen Organs 
sprechen. Unter Ausschlag wollen wir ganz allgemein diejenige Wirkung 
verstehen, nach der die Bestrahlungsenergie beurteilt wircl, z. B. den 
Lichtreiz beim Auge, die Schwarzung oder die Angabe eines Elektro- 
mikrophotometers bei der photographischen Platte, die durchgegangene 
elektrische Ladung bei der Photozelle. 

Bei der Photozelle, der Selenzelle, dem Thermoelement und dem Radio¬ 
meter ist es innerhalb ziemlich weiter Grenzen gleichgultig, wie (d. h. 
unter welchen Winkeln und liber eine wie groBe Flache) sie von der Strah- 
lung getroffen werden; der Ausschlag ist ein hiervon unabhangiges MaB 
flir die eingestrahlte Energie. Beim Auge und bei der photographischen 
Platte sind die Ausschlage nur vergleichbar, wenn die Strahlung immer 
in derselben Weise auftrifft. So muB etwa bei der photographischen 
Platte darauf geachtet werden, daB immer gleich groBe Flachen be- 
strahlt werden. Was die Zeit der Einwirkung (At) betrifft, so muB 
diese im allgemeinen konstant gehalten werden, damit die Beziehung 
zwischen eingestrahlter Energie und Ausschlag nicht gestOrt wird. Bei 
der Photozelle ist allerdings innerhalb weiter Grenzen die durchgegangene 
Ladung ein von der Zeit der Einwirkung unabhangiges MaB der gesamten 
eingestrahlten Energie, beim Auge ist der Lichtreiz innerhalb ziemlich 
weiter Grenzen ein von der Zeit der Einwirkung unabhangiges MaB der 
Intensitat. Allgemein sind also bei relativen Messungen die optisohen 
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Bedingungen sowie die Zeit der Einwirkung konstant zu halten, wenn 
auch, wie aus dem Obenerwahnten hervorgeht, unter Umstanden Ab- 
weichungen von dieser Regel zulassig sind. 

Kann man bei relativen Intensitatsmessungen ein lichtempfindliches 
Organ benutzen, dessen Ausschlag direkt proportional der eingestrahlten 
Energie ist, so ist das MeBprinzip sehr einfach. Man stellt sukzessive auf 
die zu vergleichenden Lichtquellen ein und laBt das lichtempfindliche 
Organ in beiden Fallen gleich lange bcleuchtet werden. Da also in beiden 
Fallen a und At (und gegebenenfalls A o) gleich sind, so sind die Inten- 
sitaten proportional den Bestrahlungsenergien. Diese sind wieder den 
gemessenen Ausschlagen proportional, so daB sich also das gesucht© 
Intensitatsverhaltnis direkt als das Verhaltnis der beobachteten Aus- 
schlage ergibt. Dieser einfachste Fall ist bei Messungen, wo als licht¬ 
empfindliches Organ ein Thermoelement (das die auffallende Strah- 
lungsenergie praktisch vollkommen absorbiert) dient, verwirklicht 
(wegen der praktischen Ausfiihrung der Beobachtungen siehe S. 865). 
Bei Verwendung des Radiometers (vgl. S. 874) sind die Verhilltnisse 
ahnlich. 

Das Thermoelement und das Radiometer sind relativ unempfindliche 
Instrumente. Mit dem 250 cm-Spiegel des Mt. Wilson-Observatoriums 
kdnnen (iesamtintensitiiten fur etwa alle mit dem bloBen Auge sicht- 
baren Sterne mitdiesen Instrumenten gemessen werden. Spektrale Inten- 
sitaten kOnnen nur bei der Sonne, bei kiinstlichen Lichtquellen und bei 
den allerhellsten Fixsternen bestimmt werden. 

Wesentlich komplizierter ist die Sachlage bei den iibrigen in der Astro- 
photometrie benutzten lichtempfindlichen Organen: Auge, photographi- 
sche Platte, Photozelle und Selenzelle. Den genannten lichtempfindlichen 
Organen gemeinsam ist das in diesem Zusammenhang Wesentliche, dab 
ihre Empfindlichkeit von dor Wellenlange abhiingig ist, siesind selektiv. 
(lleiche Energieinengen, die unter gleiehen Umstanden (Optik, Zeit der 
Einwirkung) einwirkcn, ergeben verschieden groBe Ausschltige, je nach 
ihrer Wellenlange. 

Besehriinkt man sich aber auf den Vergleich von spektralen Intensi- 
taten bei gleiehen Wcllenlangen, so fallen diese Schwierigkeiten fort. 
Zwei gleich groBeLichtenergieinengen (unpolarisierten Liehts) der gleiehen 
Wellenlange, die unter gleiehen Umstanden einwirken, sind als identisch 
anzusehen. 

Am einfaehsten sind die Vorhaltnisse jetzt, wenn als lichtempfindliches 
Organ eine Photozelle benutzt werden kann. Fur Strahlung der gleiehen 
Wellenlange ist hier der Ausschlag innerhalb sehr weiter Urenzen pro¬ 
portional der Strahlungsintensitat, analog dem schon erOrterten Fall des 
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Thermoelements bzw. Radiometers, wo ja allerdings die Bedingung der 
Gleichheit der Wellenlangen fortfallen konnte. 

Bei dem Auge, der photographischen Platte nnd der Selenzelle be- 
steht auch bei gleichen Wellenlangen keine Proportionalitat zwischen 
Strahlungsintensitat und Ausschlag, beim Auge kann schon deswegen 
keine Rede davon sein, weil man nicht imstande ist, den betreffenden 
Ausschlag, den Lichtreiz, zahlenmaBig anzugeben. Hier kann nur be- 
hauptet werden, daB der Ausschlag eine Funktion der Strahlungsinten¬ 
sitat allein ist, oder ausflihrlicher ausgedriickt: Gleiche Energiemengen 
gleicher Wellenlange, die unter gleichen Umstanden einwirken, ergeben 
gleichgroBe Ausschlage. Wir fiigen hinzu, daB der Ausschlag innerhalb 
sehr weiter Grenzen mit der Intensitat wachst, so daB eine Ordnung von 
Objekten nach ihrer Intensitat ohne weiteres mOglich ist. 

Mit dem Auge, der photographischen Platte und der Selenzelle kann 
also festgestellt werden, ob zwei spektrale Intensitaten bei gleicher Wellen¬ 
lange gleich groB sind. Hieraus ergibt sich das folgende allgemeine photo- 
metrische Prinzip bei Messungen mit diesen lichtempfindlichen Organen: 
Die zu vergleichenden Strahlungsintensitaten sind meBbar 
zu andern, bis sie, nach den Ausschlagen des benutzten 
lichtempfindlichen Organs beurteilt, gleich groB sind. 

Auf die Technik der meBbaren Anderung von Strahlungsintensitaten 
soil hier nicht naher eingegangen werden, die betreffenden Probleme wer¬ 
den im Beitrag „Photographische Photometrie“ ausfuhrlich behandelt. 

Wenn fur eine Reihe von Objekten die spektralen rntensitiiten fiir 
die in Betracht kommenden Wellenlangen schon durch andero Messungen 
bekannt sind, so ist es leicht, Intensitaten weiterer Objekte innerhalb 
desselben Intensitatsbereichs zu bestimmen. Man hat es dann mit einer 
einfachen Interpolationsaufgabe zu tun. Man tragt die Ausschlage fiir 
die Ausgangsobjekte gegen ihre bekannten Intensitaten auf und erhalt 
so eine Eichkurve fiir das benutzte Photometer (Optik und lichternpfind- 
liches Organ). Fiir jedes neu geniessene Objekt ergibt sich dann die 
Intensitat unmittelbar aus dem Ausschlag mit Hilfe der Eichkurve. 
Man spricht in diesem Falle von differentiellen Messungen iin 
Gegensatz zu den vorausgegangenen fundamentalen Messungen. 

Es sei noch bemerkt, daB die photometrische Methode, die Intensitat 
meBbar zu andern, bis Intensitatsgleichheit vorhanden ist, unter Umstan¬ 
den auch bei Messungen mit der Photozelle benutzt wire!, wo ihre An wen- 
dung wegen der Proportionalitat zwischen Ausschlag und Intensitat nicht 
unbedingt erforderlich ist, weil durch eine Nullmethode die Genauigkeit 
im allgemeinen gesteigert wird. Jedenfalls wird man mit der Photozelle 
gewOhnlich nicht grdBere Intensitatsverhaltnisse tiberbriicken. 
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§ 3. Integrale effektive Intensitaten. 
Spektralempfindlichkeitsfunktionen lichtempfindlicher Organe. 

Im Prinzip k5nnen nach den bis jetzt beschriebenen photometrischen 
Methoden alle Aufgaben der messenden Astrophotometrie gel&st werden : 
1. Gesamtintensitaten in absolutem MaB (Erg, Sekunde usw.) konnen 
fur Sonne und kunstliche Lichtquellen bestimmt werden. 2. Relative 
Gesamtintensitaten kttnnen durch Thermoelementmessungen fur hellere 
Eixsterne bestimmt werden. Durch AnschluB an die Sonne oder an 
kunstliche Lichtquellen ist der Ubergang von relativen zu absoluten 
Gesamtintensitaten mftglich. 3. Die Intensitatsverteilung im Spektrum 
(relative spektrale Intensitaten fiir alle zuganglichen Wellenlangen des 
Objekts) folgt aus Thermoelement- oder Radiometermessungen, aller- 
dings nur fiir Sonne, kiinstliche Lichtquellen und hellste Fixsterne. Aus 
den bekannten absoluten Gesamtintensitaten (1. und 2.) und der In¬ 
tensitatsverteilung im Spektrum folgen die absoluten spektralen Inten¬ 
sitaten. 4. Relative spektralphotometrische Messungen - Intensitats- 
vergleich bei gleichen Wellenlangen - mit Hilfe der photographischen 
Platte (der Photozelle oder des Auges) ergeben durch AnschluB an Sonne, 
kunstliche Lichtquellen oder die hellsten Sterne die Intensitatsverteilung 
in den Spektren aueh schwacherer Sterne sowie die absoluten spektralen 
Intensitaten. Durch eine Integration erhiilt man leicht die absoluten 
Gesamtintensitaten. 

Die bis jetzt beschriebenen photometrischen Methoden gelangen jedoch 
nur bei zicmlich hellen Objekten zur praktischen Anwendung. Die 
Thermoelemente und Radiometer sind, wie schon bemerkt, verhaltnis- 
inaBig unempfindlieh und auch fur Gesarntintensitatsmessungen nur bei 
hellcren Objekten amvendbar. Spektralphotometrische Messungen kOnnen 
auch bei Benutzung photograph ischer Flatten nur fiir ziemlich helle 
Objekte angestellt werden. Auch worm man bei spektralphotometrischen 
Messungen nicht nllzu scbrmile Wellenlangenbereic^he herausblcndet, sind 
doeh die Bestrahhingsenergien miturgemiLB viel kleiner nls die ent- 
sprcchendcn (lesatntstrahliingsenergien. 

Die schwaoheren Sterne erreieht man erst, wenn man bei Messungen 
mit photographischen Flatten die Bosch rankung auf glciche Wellen¬ 
langen aufgiht. Wir gehen infolgedessen jetzt dazu uber, die Falle zu 
diskutieren, die auftreten, wenn man die (Jcsarntstrahlung eines 
Objekts ein selektives liehtempfindliches Organ treffen laBt. 

Wir diskutieren im folgenden die Ausschlage, die verschiedenen Inten¬ 
sitaten entsprechen, wieder unter der Voraussetzung, daB das lieht- 
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©mpfindliche Organ immer unter gleichen Umstanden (Optik, Zeit der 
Einwirkung) getroffen wird. 

Wir betrachten zunachst den Fall, daB eine Photozelle benutzt wird. 
Hier ist die Sachlage am einfachsten. Wegen der Proportionality zwi-» 
scben Strahlungsintensitat und Ausschlag bei gleicher Wellenlange X 
kOnnen wir bier setzen: 

Ar-cj*, (ii) 

wo l x die spektrale Intensitat bei der Wellenlange A ist, den ent- 
sprechenden Ausschlag bedeutet und c* eine nur von der Wellenlange 
abhangige Konstante ist. Wir nennen g x die spektrale Empfind- 
lichkeit des Photometers (Optik und Photozelle bei der gegebenen 
Zeit der Einwirkung) bei der Wellenlange A. Die hangen nattirlich 
von der Wahl der Einheiten fur den Ausschlag und die Intensitat 
ab. Es kommt gewbhnlich nur auf die relativen Werte der c A an. Dann 
normiert man die c^, im allgemeinen indem man (c^), nax •= 1 setzt ). 
Bei verlustfreier Optik (vgl. § 5) sind die relativen spektralen Emp- 
findlichkeiten eines photoelektrischen Photometers und der benutzten 
Photozelle gleich groB. 

Die Bestimmung der Spektralempfindlichkeitskurve einer Photozelle 
ist prinzipiell sehr einfach. Man miBt ein Spektrum (Luboratoriums- 
spektrum) sowobl mit einem Thermoelement wie init (ler zu unter- 
sucbenden Photozelle. Das Verhaltnis der Ausschlage Photozelle: Thermo- 
element bestimmt die c r Kurve bis auf einen konstanten Falctor, der 
durch die Normierung festgelegt wird. Abb. 38, 8. 87!) zeigt Kurven der 
relativen spektralen Empfindlichkeiten verschiedener Photozellon. 

Bei normierten c^-Wcrten gilt jetzt statt Gl. (11) die folgcndc C.lei- 

chung: Ar=C-cJ„ (12) 

wo C eine von der Normierung abhangige Konstante ist. 

Es gelange nun das ganze Spektrum der zu untersuchendcn Objekte 
auf die Photozelle. Die Intensitatsverteilung im Spektrum sci durch l x 
gegeben. Die Intensitat der Gesamtstrahlung ist dann nach Cl. (3) 
bzw. (6) 

I -/lid*. (13) 


*) Kommt es auf die absoluton Werte dor Empfindlichkeit dor Photozelle an, 
so betrachtat man die Gloichung zwischen Ausschlag und dor pro Sokimde omp- 
fangenen Energio: 

A^-a^-E^. 

Die Empfindlichkeit der Photozelle ist durch die a* gegeben. Als Einheit benutzt 
man gewohnlich Coulomb und Grammkalorie. 
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Fur den der Intensitat der Gesamtstrahlung entsprechenden Aus- 
schlag A pz gilt «, 

A^-C/c^dA. (14) 

6 

Diesen Ansatz begriindet man durch einen Hinweis auf die Proportio¬ 
nality zwischen Ausschlag und Intensitat. Das Vorhandensein dieser 
Proportionalitat bedeutet ja, daB in der Photozelle die Elementarprozesse 
unabhangig voneinander verlaufen, und diese Unabhangigkeit wird 
natiirlich von Verschiedenheiten in den Wellenlangen nicht beriihrt. Die 
aus der Unabhangigkeit der Elementarprozesse folgende Additivitats- 
eigenschaft der Photozelle kommt eben in Gl. (14) zum Ausdruck 1 ). 

Die GrCBe c A I A nennen wir die spektrale effektive Intensitat 

W f: Wr-cfl*. (15) 

Entsprechend nennen wir 

W<>* = (Wf dX -/cf I,cU (16) 

6 o 

die integrale effektive Intensitat. 

Fur die so definierten effektiven Intensitaten gelten nach Gl. (12) 
und (14) die folgenden Zusammenhange mit den Ausschlagen: 

Aj^c-wr (17) 

bzw. A I,Z C-W I>Z . (18) 

Die Gl. (17) und (18) zeigen, daB man bei der Photozelle mit den 
effektiven Intensitaten ebenso rechnen kann wie mit den wahren Inten¬ 
sitaten in deni eingangs behandelten Fall der nichtselektiven licht- 
empfindlichen Organe (Thermoelement und Radiometer). Die effek¬ 
tiven In ten sit a ten sind, unabhangig von der Wellenlange, den 
Ausschlagen der Photozelle proportional. 

Die den integralen effektiven Intensitaten in Analogic mit Gl. (9) ent- 
sprechende GrhBenklasse m I>z nennt man die photoelektrische 
GrOBenklasse m p7j : 

m pz - const-2,5logW ,,z . (19) 

J ) Dio Ilnabhangigkoit. dor FteinontHrprozeHHo boi geniigond kloinon Intonsitaton 
ist physikalisoli umnittolbar vorstandlieh. Experimented habon (lit 1 * Proportionalitat 
dor Photozollon boi schwaohon 'IntenHit&ten erwioson und auch Rowoino fiir die 
Riclitigkoit dow Anwatzos Gl. (14) ergobon, insbosondoro habon situ gozoigt, daB 
die SpektralernpfiridlichkoitHkurvo von dor StrahlungwintoiiHitat unabhangig ist. 
Eino Kopplung dor Elomontarprozosso findot boi gartgofiillton Photozellon boi 
grofieren StrahlungHintonnitaton statt. Wahrscheinlich wird die IJnabh&ngigkoit 
der Spektralornpfindlichkeit.sfunktion von der Intonsit&t biervon nicht beriihrt. 



834 B. Stromgref; Aufgaben und Probleme der Astrophotometrie. 


Einer Anderung der Normierung der o x (vgl. oben) entspricht nach 
Gl. (15) und (16) eine Multiplication aller W mit einem konstanten 
Faktor und dem wieder nach Gl. (19) eine Anderung der ohnehin schon 
willkiirlichen Konstante. Die Frage der Festlegung der Konstante werden 
wir an anderer Stelle erOrtern. 

Ehe wir auf die Eigenschaften der durch effektive Intensitaten defi- 
nierten photoelektrischen GrflBenklassen naher eingehen, betrachten wir 
die Falle, wo das lichtempfindliche Organ eine photographische Platte 
bzw. ein Auge ist. Wie wir sehen werden, gelangt man hier zu ahnlichen 
Begriffsbildungen, die wir dann alle im Zusammenhang erttrtern wollen. 

Wird eine photographische Platte als energieempfindliches Organ 
benutzt, so gilt jetzt nicht mehr eine so einfache Gleichung wie die 
Gl. (11) fur die Photozelle, sondern man kann nur behaupten (vgl. 


S. 658), dafi 


Af^^(I,) 


( 20 ) 


ist, wo I* und A^ wieder spektrale Intensitat bzw. Aussehlag bcdeuten, 
und wo (p x eine von der Wellenlange abhangige Funktion — die charakte- 
ristische Funktion fur die Wellenlange A - bedeutet. 

Nun zeigt aber das Experiment, daB die charaktcristischen Kurvcn (fur 
eine und dieselbe Platte) fiir alle astronomisch in Betracht kommenden 
Wellenlangen - jedenfalls naherungsweise - dieselbe Form haben, wenn 
man als Abszissen statt der Intensitaten I A die Intensitutslogarithmen 
log I* (oder die damit aquivalenten GrCBenklassen const-2,5 log I*) 
auftragt. Die Kurven sind lediglich gegeneinander versehoben. Mit 
unseren Bezeichnungen kOnnen wir diesen Sachverhalt folgendermaBen 
ausdriicken. Wir schreiben zunachst: 


<PxQx) (21) 

wo die Funktionen den betreffenden charakteristisohen Kurven ent- 
sprechen, die die Bildstarke als Funktion des Intcnsitatslogarithmus 
geben. Dann haben wir: 


A x - V>x (log I*) * f (log I* + CJ, (22) 

wo y) nunmehr von der Wellenlange unabhangig ist, wahrend die 
nur von der Wellenlange abhangen. Fiihrt man die GrOUcn c x , definiert 
durch: 

Cx=logc x (23) 

ein, so laBt sich Gl. (22) schreiben: 

Af^^^og^IJ). (24) 

Indem wir in Analogie mit Gl. (21) eine Funktion (p einfuhren, die 
ebenso wie \p von der Wellenlange unabhangig ist: 
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9 s (IJ = V (log I A ) 

ktanen wir schliefilich schreiben: 

AJ s « 9 p(cJ ; J. (25) 

Aus der (naherungsweisen) Giiltigkeit des Satzes von der gleichen 
Form der Intensitatslogarithmus - Bildstarkekurven fur verschiedene 
Wellenlangen folgt also, daB man in Gl. ( 20 ) die Funktion <^(1*), die 
die Intensitat und die Wellenlange als Argumente enthalt, (naherungs- 
weise) in zwei Bestandteile spalten kann: die 9 -Funktion, die nur die 
Intensitat als Argument enthalt und die c r Funktion, die nur von der 
Wellenlange abhangt. 

Tragt man die c* mit der Wellenlange X als Abszisse auf, so erhalt man 
eine Kurve, die man als Spektralempfindlichkeitskurve des Photo¬ 
meters mit der photographischen Platte als lichtempfindliches Organ an- 
sprechen kann. Ganz wie vorher interessieren hier hauptsachlich die 
relativen c^-Wcrte. Man normiert die c^-Werte ahnlich wie vorher und 
braucht aueh hier bei verlustfreier Optik nioht zwischen den Spektral- 
empfindlichkeitskurven des Photometers und der photographischen 
Platte zu untersehciden. 

Wir kbnnen den Katz von der (annahernden) Gleichheit der Form 
der charakteristischen Kurven bei verschiedenen Wellenlangen nach den 
gerade angcstellten Oberlegungen aueh so formulieren: Die Spektral- 
empfindliehkeitskurve ist fiir alle Intensitaten (naherungs- 
weise) die gleiohe. 

Bei der Photozelle folgte dasselbe unmittelbar daraus, da(3 fiir alle 
Wellenlangen Proportionalitiit zwischen Aussehlag und Intensitiit vor- 
handen ist. 

Unter alien Umstiinden kann man natiirlieh die Gl. (20) folgender- 
111 a lien schreiben: 

Af Ij, (26) 

wo (^(IJ, die Kpektralcniplindlichkeitsfunktion, jetzt aueh von der 
Intensitat abhiingt, wall rend </> eine passend gewiililte, von der Wcllen- 
litnge unabhiingige, mittlerc charaktcristisehe Funktion ist. Das Experi¬ 
ment zeigt aber, wie wir geschen haben, daB die Abhiingigkeit der Funk- 
tionen c ; (lj von I A nur gering ist, so gering, daB sie oft vernachlassigt 
werden kann. 

Die vorhandenc kleine Abhiingigkeit der Spektralernpfindlichkeit von 
der Intensitat nennt man im allgemeinen, in Analogie mit einem spiiter 
zu besprechenden, bei dem Auge auftretenden Phiinomen, den Pur kin j e- 
Effekt der photographischen Platte. 
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Nehmen wir nun an, daB die Strahlung des ganzen Spektrums der zu 
untersuchenden Objekte die photographische Platte trifft. Es fragt sich 
dann, wie in diesem Fall die Ausschlage mit den Intensitaten I x im 
Spektrum zusammenhangen. Man wird nun erwarten, daB der Ansatz: 

A pg ~ JfcJttU) (27) 

x o 1 

in derselben Naherung giiltig sein wird wie der Ansatz Gl. (25). 

In der Tat wird Gl. (27) durch das Experiment naherungsweise be- 
statigt. 

. Wenn man aber die Anderung der Spektralempfindlichkeit mit der 
Intensitat (Purkinje-Effekt) beriicksicbtigen will, gelangt man zu wesent- 
lich komplizierteren Ansatzen. In zweiter Naherung kann man statt 
Gl. (27) den folgenden Ansatz benutzen: 

A^«<p([o x (An-lM, (28) 

'o ' 

wo g x nunmehr als mit dem Ausschlag (immer gleiche auBere Umstande 
vorausgesetzt) schwach veranderlich angesehen wird. Der strenge Ansatz 
wiirde heiBen: 

A pg =f(jc x (I K , I Xt . . I*, . . .) -IidA (29) 

'o ' 

wo die Schreibweise andeuten soil, daB die spektrale Empfindlichkeit 
bei der Wellenlange l von den Bestrahlungsintensitaten in alien Wellen- 
langen abhangt. 

Wie wir spater sehen werden (vgl. § 4), liegen die Verhaltnisse in 
der photographisch-astrophotometrischen Praxis viel einfacher, als man 
nach dem eben Entwickelten vielleicht glauben mochte. Es mag hier 
vorweggenommen werden, daB der Grund hierfiir der ist, daB die Inten- 
sitatsverteilung in den Sternspektren in der Hauptsache nur von einem 
Parameter abhangt, so daB die oben in Gl. (29) mit (I A , I A# , . . . I Al . . .) 
bezeichneten spektralen Intensitaten nur noch von zwei Parametern 
abhangen. 

Wir werden im folgenden die Abhangigkeit der spektralen Empfind¬ 
lichkeit c x von den Bestrahlungsintensitaten nicht explizite zum Aus- 
druck kommen lassen. In der Praxis kommt man sehr oft mit einer kon- 
stanten Empfindlichkeitskurve aus. Auf die Bedeutung der Anderungen 
der Empfindlichkeitskurve werden wir S. 344 noch zuriickkommen. 

Das Prinzip der praktischen Ermittlung der Spektralempfindlichkeits- 
kurve einer photographischen Platte geht aus dem bereits Gesagten un- 
mittelbar hervor. Eur eine Reihe von Wellenlangen bestimmt man die 


I. Kap. § 3. Integrate effektive Intensitaten. 


887 


zugehOrigen charakteristischen Kurven, indem man die Schwarzung gegen 
den Logarithmus der wahren Intensitat auftragt. Die wahren Intensitaten 
oder vielmehr deren Verhaltnisse, auf die es allein ankommt, bestimmt 
man dabei etwa mit einem Thermoelement. Nunmehr stellt man die Ver- 


schiebungen C* der Kurven gegeneinander fest; aus den Verschiebun- 
gen C* ergeben sich dann die c ; gemaB Gl. (23). Die C* sind nur bis auf 
einen konstanten Summanden bestimmbar, die c A dementsprechend bis 
auf einen konstanten Faktor, den man schlieBlich durch passende Nor- 
mierung (vgl. S. 322) festlegt. Da mit monochromatischem Licht be- 
leuchtet wurde, kann der Purkinje-Effekt leicht streng beriicksichtigt 
werden: Man bestimmt die Verschiebungen bei verschiedenen Aus- 
schlagen A ,,g (d. h. man miBt die Abstande der Kurven voneinander in 
verschiedenen Etohen und erhalt so fiir jedes A I,g eine Spektralempfind- 
lichkeitskurve). 

Wir fiihren jetzt auch hier die Begriffe der spektralen und inte- 
gralen effektiven Intensitat ein, indem wir in Analogie mit Gl. (15) 


und (10) setzen: 


wr-oi-ii 


(30) 


1(1 W w -/Wl«d^-/oJ[»I i dA. (31) 

(J 6 

Dann ktinnon wir Gl. (25) und (27) in der folgenden Form schreiben: 

Ar*- f (wn (32) 

5W - A ] ' K ^(W ,,g ), (33) 


d. h. wir kttnnon - wic oben bei der Photozello — mit den wirk- 
samen Intensitaten oh no Riicksicht auf die Wellenlange 


reehncn. 

Ebcnso wic vorher bei der Photozclle fiihren wir die der integralen 
wirksamen Intensitat entsprcehende (JrOBcnklasse ein. Die photogra¬ 
ph isehe GrdBcnklasse m PK wird durch 


m ,,g const - 2,5log W ,,ff 


(34) 


definicrt. Ohor die Festlegung des Nullpunkts gilt dasselbe wic oben. 

Bei der Photozelle war die Bestimmung der spektralen bzw. integralen 
effektiven Intensitaten unmittelbar mftglieh, indem diesc den Aussehliigen 
proportional waren. Bei der photographischen Platte ist naeh Gl. (32) 
und (33) der Ausschlag (wie immor unter Voraussetzung gleicher auBerer 
Urnstande) eine Funktion der spektralen bzw. integralen effektiven Inten¬ 
sitat allein. Es liegt somit hier genau dor friiher bei der Beschrankung 
auf gleiehe Wellenlangen behandelte Fall vor. Nach dem dort skizzierten 
Verfahren lassen sieh somit die effektiven Intensitaten aus den Aus- 
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s chlag en bestimmen. Die zu vergleichenden effektiven Inten- 
sitaten sindmeBbar zu&ndern,bis siegleich groBe Ausschlage 

ergeben. . T 

Das Problem der meBbaren Anderung von integralen effektiven In¬ 
tensitaten ist etwas verwickelter als das analoge, oben behandelte 
Problem fur spektrale wahre Intensitaten von Licht gleicher Wellen- 
lange veil jetzt nur solche Vorrichtungen benutzt werden diirfen, fiir 
die die Schwachung fiir alle Wellenlangen die gleiche ist. Es kommen 
somit nur Absorptionsgitter, Stabgitter und eventuell Nicol-Prismen in 
Frage, wahrend z. B. Absorptionsglaser und Absorptionskeile ausschei- 
den Bei den sogenannten Xeutralglasern und Neutralkeilen ist die Ande¬ 
rung der Schwachung mit der Wellenlange allerdings so klein, daB sie 
wohl unter Umstanden vernachlassigt werdenkann. 

Die Verhaltnisse bei dem Auge sind den eben bebandelten bei der 
photographischen Platte sehr ahnlich. Auch bei visuellen Beobachtungen 
erreicht man durch Einfuhrung spektraler und intograler wirksamer 
Intensitaten WJ 18 -cfl* (35) 

und W vl8 = /WI ls dA-fcI ,R I i dA, (36) 

0 0 

wo cJ lB die Bpektrale Empfindlichkeit des Auges ist, daB der Ausschlag 
- der Lichtreiz - eine Funktion der spektralen bzw. integralen effektiven 
Intensitat allein wird. 

Die Ermittlung der Spektralempfindlichkeitskurve ist bei dem Auge 
schwieriger, weil sie den visuellen Vergleich vcrschicdcnfarbigen Liehts 
voraussetzt. Die Erfahrung zeigt aber, daB mit dem Auge seiche Ver- 
gleiche sich sehr wohl ausfiihren lassen. Bei schwaehem Lieht stdrt die 
Verschiedenheit der Wellenlangen fast gar nicht, weil hier <lie Farbcn- 
empfindliohkeit sehr gering ist. 

Die Spektralempfindlichkeitskurve des Auges ist mit der effektiven 
Intensitat veranderlich, das ist der schon erwahnte l’urkinjo-Effekt 
(vgl. S. 158). Abb. 58 (S. 158) zeigt die Spcktralompfindliohkcitskurvcn 
fiir ein normales Auge bei starkem bzw. schwaehem Licht. Die Anderung 
in der Spektralempfindlichkeitskurve hangt mit dem Obergang von 
Zapfen-Sehen zu Stabchen-Sehen zusammen. 

Die der integralen effektiven Intensitat W viH entspreehende (JrOllen- 
klasse wird die visuelle GroBenklasse genannt. 

m ylB = const -2,5logW viH . (37) 

t)ber die Eestlegung des Nullpunkts der visuellen GrOBcnklassen vgl. 
S. 375. 
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Die verschiedenen Photozellen, die verschiedenen photographischen 
Platten, das Auge und die Selenzellen haben verschiedene Spektralemp- 
findlichkeitskurven. Hierdurch ist es innerhalb gewisser Grenzen mftglich, 
die Spektralempfindlichkeitskurve dem jeweils vorliegenden Zweck an- 
zupassen. Jedoch ist die Auswahl nicht sehr groB, und es kommt hinzu, 
daB bei Beobachtungen von sehr schwachen Objekten nur photogra- 
phische Platten in Prage kommen. Zur Anpassung der Spektralempfind¬ 
lichkeitskurve benutzt man deshalb haufig Filter, die in den Strahlen- 
gang vor dem lichtempfindlichen Organ eingeschaltet werden. 

Ein Filter laBt einen gewissen Bruchteil des auffallenden Lichts durch, 
der von der Wellenlange des Lichts abhangig ist. Es sei IJ die spektrale 
Intensitat des auffallenden Lichts, IJ* die des durchgelassenen. Dann 


ist also: 


(38) 


wo f A nur von der Wellenlange abhangt. Die GrOBe f x ist der Trans- 
missionskoeffizient oder die Durchlassigkeitszahl des Filters 
bei der Wellenlange X. Es sei vor einem lichtempfindlichen Organ mit der 
Spektralempfindliehkeitsfunktion c-^ ein Filter mit der Durchlassig- 
keitsfunktion f x angebracht. Dann ist, wenn auf das Filter die spektrale 
Intensitat I A fallt, die effektive Intensitat genuiB Gl. (15) und (38): 

(39) 

wowir (40) 

gesetzt haben. Die fur die effektive Intensitat maBgebende Spektral- 
empfindlichkeit des Photometers ist also als Produkt der Empfindlich- 
keit des lichtempfindlichen Organs und der Durchlassigkeitszahl des 
Filters fur die betraehtete Wellenlange gegeben. Es sei noch bemerkt, 
daB die Spektralempfindliehkeitsfunktion e-‘ 2) naturlich wieder in der 
gewOhnliehen Weise norrniert werden kann. Im folgenden soil unter 
Speiktralempfindlichkcit das genannte (norrnierte) Produkt verstanden 
werden. Wenn kein Filter benutzt wird, reduziert es sich auf die Spck- 
tralempfindliohkeit des lichtempfindlichen Organs. 

Filter werden bei visuellen, photographischon, photoelektrisehen und 
thermoelektrischen Beobachtungen gebraucht. Verschiedene Bois|)icle 
nind in Kap. II angefiihrt. Dort findet man auch Durchlassigkeits- 
zahlen fiir einige haufig benutzte Filter. Wiehtig ist die Kombination 
orthoehromatiseher Platten mit einem (Jelbfiltcr, die einc Ernpfindlich- 
keitsfunktion ergibt, die ungefahr der des Auges cntspricht. Die mittels 
dieser Kombination gemessenen CrttBenklassen heiBen photovisuelle 
GrftBen klassen. 
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Mit gewissen Filtern sondert man ziemlich schmale Wellenlangen- 
bereiche aus. Messungen mit solchen Filtern stellen einen Ubergang zu 
spektralpbotometrischen Messungen dar. 

Wir haben eine Reihe yon GrOfienklassen eingefiihrt - photoelektrisohe, 
pbotograpbische und visuelle, femer pbotovisuelle GrOfienklassen und 
analoge Filter-GrOfienklassen-, die alle integraleneffektivenIntensitaten 
entsprechen. Die Definition dieser GrOfienklassen erfolgte immer nach 
dem Schema ■ 00 

W-fc^dA 

o (41) 

m = const -2,5logW 

oder *> 

m = const-2,5logJc A I^dA, (42) 

o 

wo die c ; fur das jeweils zur Anwendung kommende lichtempfindliche 
Organ und das eventuellin Verbindung mit diesem gebrauchte Filter cha- 
rakteristisch sind. Wir wollen in dieser Weise definierte GrOfienklassen 
System-GrOflenklassen nennen. 

Den Unterschied zwischen zwei System-Gr6Benklassen nennt man 
Farbenindex. Es ist also: 



Farbenindex = m (1 m (2) = const - 2,5 log W (l } jW { ~ ) 

(43) 

oder 




Farbenindex = const -2,Slog 

(44) 


MhdX 



o 


Der Name weist darauf hin, daB der Unterschied zweier System - 
GrOfienklassen von der Intensitatsverteilung im Spektrum, also eben 
von der Farbe, abhangt. 

Die den wahren Gesamtintensitaten entsprechemlcn GrbBenklassen 
nennt man bolometrische. Die bolometrische GrOBenklasse in 1)()1 ist 
somit durch 

1 = 

m = const-2,5logI 

oder » 

m = const-2,5log \j I ; dA (46) 

6 

gegeben. Ein lichtempfindliches Organ, dem Cj-Werte entsprechen, die 
unabhangig von der Wellenlange sind, mifit, wie man durch Vergleich 
von Gl. (42) und (46) sieht, bolometrische GrflBenklassen. 
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§ 4. Die Verwertung von integralen effektiven Intensitaten. 

Wir mussen nun die Frage erOrtern, was man durch Messung integraler 
effektiver Intensitaten erreicht. Zunachst sehen wir, daB man im allge- 
meinen, um die Messungen verwerten zu kOnnen, die Spektralempfind- 
lichkeitsfunktion der benutzten Apparatur kennen muB. Erst dann weiB 
man, was man gemessen hat. Wir haben schon im Prinzip gesehen, wie 
man Spektralempfindlichkeitskurven bestimmen kann. Dann sehen wir 
auch, daB man im allgemeinen fur die Verwertung der Messungen die Inten¬ 
sitatsverteilung in den Spektren der gemessenen Objekte kennen muB. 

Auf S. 331 haben wir gesehen, wie man durch Messung von Gesamt¬ 
intensitat und Intensitatsverteilung im Spektrum zur Kenntnis der 
spektralen Intensitaten gelangt. Die Messung der Intensitatsverteilung 
im Spektrum eines Objekts ergibt die spektralen Intensitaten bis auf 
einen konstanten Faktor, und dieser Faktor wird eben durch die Messung 
der Gesamtintensitat bcstimmt: 


I, 

K * Ijlrol 
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cc 

(47) 
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In dieser Oberlogung kann man unmittelbar die (Jesamtintensitaten 
durch irgendeine integrale efTektive Intensitat ersetzen, also von einer 
integralen eiTektiven Intensitat und der Intensitatsverteilung im Spek¬ 
trum ausgehen: 

*X 


« (49) 
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Aus den so ermittelten spektralen Intensitaten findet man unmittel¬ 
bar die Gesamtintensitat durch Integration fiber das ganzo Spektrum: 
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Wir kflnnen den Sachverhalt auch folgendermaBen ausdrticken: Bei 
bekannter Spektralempfindlichkeitsfunktion und bekannten Intensitats- 
verteilungen fur die in Frage kommenden Objekte kann man aus den 
gemessenen integralen eSektiven Intensitaten die wahren Gesamtinten- 
sitaten ermitteln, d. h. man kann die System-GrOBenklassen auf 
bolometrische GrdBenklassen reduzieren, die sogenannte bolo- 
metrische Reduktion ermitteln. 

Nun geht aus dem auf S. 331 Entwickelten hervor, daB man sich bei 
den lichtschwacheren Objekten mit der Messung integraler effektiver 
Intensitaten begniigen muB. Die Intensitatsverteilung im Spektrum 
kann hier somit nicht direkt gemessen werden. Trotzdem ist es auch bei 
den lichtschwacheren Objekten moglich, integrale effektive Intensitaten 
in dem eben dargestellten Sinn zu verwerten. Der Grand hierflir ist 
wieder der, daB die Intensitatsverteilung im Spektrum der Fixsterne in 
der Hauptsache nur von einem Parameter, die Gesamtheit der spektralen 
Intensitaten also in der Hauptsache nur von zwei Parameter!! abhangt. 
Ohne hier naher auf diesen Sachverhalt einzugehen (vgl. S. 531 f.), wollen 
wir fur den Parameter, von dem die Intensitatsverteilung abhangt, die 
Bezeichnung Farbparameter (f) einfiihren. Die beidcn Parameter sind 
dann etwa die Gesamtintensitat I und der Farbparameter f. Ks besteht 
also die Moglichkeit, alle spektralen Intensitaten eincs Fixsterns fest- 
zulegen durch die Messung zweier verschiedener integraler effek¬ 
tiver Intensitaten. Dabei soli die Verschicdenheit sich auf die Spek- 
tralempfindlichkeitsfunktionen beziehen. Die Verschicdenheit kann durch 
Benutzung verschiedener lichtempfindlicher Organe odor durch Benut- 
zung verschiedener Filter errcicht werden. 

Wir haben [vgl. Gl. (47)] 
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Wenn wir die Bezeichnung I A (f) fiir die durch die Bedingung 

/i a (f)tU-l (54) 

(i 

normierten relativen Intensitaten, die von dem Farbparameter allein 
abhangen, einfuhren, kOnnen wir Gl. (53) in der folgenden Form schreiben: 

(55) 
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Daraus ergibt sich unmittelbar: 

W ( 1 ) =/ci 1 >I,dA = l/c< 1 >I,(f)dA 

"oo 0 =0 (56) 

W (2) =/ci 2) - l/oj[ a) I*(f)dA, 

o 6 

also zwei Gleichungen fur die Bestimmung der beiden Parameter I und f. 

Die praktische Bestimmung von I und f aus W (1) und W (2> ist auf zwei 
verschiedenen Wegen mOglich. Entweder rechnerisch, indem man zu- 
erst die Spektralempfindlichkeitsfunktionen und c ( / } und ferner aus 
Beobachtungen hellerer Fixsterne die Intensitatsverteilungsfunk- 
tionen I A (f) in ihrer Abhangigkeit vom Farbparameter f experimentell 
feststellt, so daB man nach Gl. (56) W (l) und W (2) in Abhangigkeit von I 
und f (durch numerische Quadratur) berechnen kann. Wie aus Gl. (56) 
ersichtlich, kann man f als Funktion von W (1) :W (2) tabulieren und auch 
I:W (1) oder I:W (2) als Funktion von f. Sodann ist die Bestimmung von 
I und f aus W (1) und W (2) unmittelbar mOglich. Oder aber man geht rein 
empirisch vor und ermittelt unmittelbar axis Beobachtungen hel¬ 
lerer Fixsterne die Bezichungen zwischen I und f auf der einen Seite 
und W (,) und W (2) auf der anderen. Wie bcim reehnerischen Verfahren hat 
man aueli bier naeh (11. (56) nur die Abhangigkeit des Farbparameters f 
von W (,) :W (2) und die Abhangigkeit von I:W (I) odcrI:W (2( von f zu er- 
mitteln. Man wird zu dicsem Zweek fiir einc Reihe von helleren Fixsternen 
aus spektralphotometrischcn Messungen Farbparameter und Gesarntinten- 
sitaten zu messen und fiir dieselben Fixsterne auch W (1) und W (2) zu be- 
stimmen haben. Man eieht mit anderen Worten die integralen effektiven 
Intensitaten an spektralphotometrisch gemessenen helleren Fixsternen. 

Hat man die Gesarntintensitat I und den Farbparameter f bestimmt, 
so kann man jede gewunsehte spektrale Intensitiit nach Gl. (55) berech¬ 
nen. Der Zusammenhang zwischen Farbparameter und relativer Intcn- 
sitatsverteilung ist ja aus den spektralphotometrischen Messungen hel¬ 
lerer Fixsterne bekannt. 

Indem wir die auf S. 340 eingefiihrten Bezeichnungen Farbenindex und 
bolomctrische Reduktion benutzen, kttnnen wir den dargestellten Hach- 
verhalt auch so ausdriicken: Durch Messungen an helleren Fixsternen 
kann man den Zusammenhang zwischen Farbenindex und Farbpara¬ 
meter und zwischen Farbparameter und boloinetrischor Reduktion 
ermitteln. Kennt man die bolomctrische Reduktion und den Farbpara¬ 
meter, so kann man jede gewunsehte spektrale Intensitiit angeben. 

Bei dieser Ubertragung der Resultate spektralphotometrischer Mes¬ 
sungen hellerer Fixsterne auf schwache Fixsterne mit Hilfe von inte- 
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gralen effektiven Intensitaten ist darauf zu achten, daB die fur die inte- 
gralen effektiven Intensitaten mafigebenden Spektralempfindlichkeits- 
funktionen wirklich immer dieselben sind, oder es ist der EinfluB etwaiger 
Anderungen zu beriicksichtigen. Die Verhaltnisse liegen bei der rechne- 
risohen und der empirischen Methode ahnlich. Bei der erstgenannten 
Methode wird man die Spektralempfindlichkeitskurven aus Beobach- 
tungen hellerer Fixsterne oder hellerer kiinstlicher Lichtquellen ableiten 
und voraussetzen miissen, daB dieselben Kurven auch fur die schwache- 
ren Sterne giiltig bleiben. Die empiriscbe Methode beruht direkt auf der 
Unveranderlichkeit der Spektralempfindlichkeitskurven. 

Es geht aus dem soeben Entwickelten hervor, daB das Vorhandensein 
des Purkinje-Effekts der photographischen Platte der sicheren Dber- 
tragung der Resultate der spektralphotometrischen Messungen an 
helleren Fixstemen auf schwache Fixsterne durch Beobachtung inte- 
graler effektiver Intensitaten hinderlich sein kann. Eine experimen- 
telle Untersuchung des Purkinje-Effekts beim Dbergang zu den schwach- 
sten Intensitaten ist so undurchfiihrbar wie die spektralphotometri¬ 
schen Messungen schwachster Objekte, die man umgehon will. Bcgniigt 
man sich aber mit einer Berucksichtigung des Purkinje-Effekts nach 
dem Ansatz Gl. (28), so ist dieser Weg, wie unmittolbar ersiehtlieh, 
gangbar. 

Eine strenge Elimination des Purkinje-Effekts ist bei dcrn empirischen 
Verfahren mflglich, indem man die hellen Fixsterne durch cine - fiir alle 
Wellenlangen gleich groBe - Abschwachung auf die Hclligkeit der 
schwachen bringt. Kommt es nur auf eine Dbertragung des Farbpara- 
meters an, so braucht der Betrag der Abschwachung nicht bekannt zu 
sein. Da ja der Purkinje-Effekt immer ziemlich klein ist, so geniigt es, 
wenn die Helligkeiten der abgeschwachten hellen Sterne und die der 
schwachen Sterne naherungsweise gleich sind. Im allgcmcincn wird man 
die Uberbruckung von den hellsten zu den schwachsten Sternen unter 
Einschalten von Zwischensternen vornehmen. 

Das bei der Dbertragung schlieBlich zur Anwendung gelangende Prinzip 
kann man kurz so formulieren: Wenn fiir zwei Fixsterne das Verhiiltnis 
von zwei verschiedenen integralen effektiven Intensitaten denselben Wert 
hat, indem die effektiven Intensitaten durch neutralc Almchwiichung 
des helleren Sterns gleichgemacht worden sind, so ist die Intensitiitsver- 
teilung in den Spektren der beiden Sterne die gleiche. Die wahren Ge- 
samtintensitaten verhalten sich wie die zur Herstellung dor Gleichheit 
notwendige neutrale Abschwachung. 

Zur Frage der Einwirkung des Purkinje-Effekts bei der Dbertragung 
sei hervorgehoben, daB die Einwirkung im allgemeinen sehr klein sein 
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wird, wenn mit Hilfe von Filtern relativ schmal© Wellenlangenbereiche 
herausgeblendet werden (vgl. jedoch S. 383). Wie schon vorher bemerkt, 
stellen solche Beobachtungen einen Ubergang zu spektralphotometrischen 
Messungen dar. 

Es sei noch bemerkt, daB das oben dargestellte Prinzip auch bei relativ 
hellen Sternen zur Anwendung gelangt, wo es sehr wohl mftglich ware, 
spektralphotometrische Messungen anzustellen. Die Bestimmung zweier 
integraler effektiver Intensitaten ist eben eine viel weniger zeitraubende 
Aufgabe als eine spektralphotometrische Vermessung. In diesem Fall 
sind die zu untersuchenden Sterne etwa von derselben Helligkeit wie die 
AnschluBsterne, und die im oben erOrterten Fall notwendige neutrale 
Abschwachung darf unterbleiben. 

Die Methode der t)bertragung der Resultate spektralphotometrischer 
Messungen durch Messungen von zwei integralen effektiven Intensitaten 
beruht, wie oben hervorgehoben, darauf, daB die Intensitatsverteilung 
in den Fixsternspektren von nur einem Parameter abhangt. Wir werden 
jetzt die Frage erOrtern, wieweit der Satz von der Abhangigkeit von 
nur einem Parameter allgcmein gilltig ist. 

Der Satz ist aus spektralphotometrischen Beobachtungen abgeleitet. 
Diese zeigen in der Tat die Richtigkeit des Satzes unter den folgenden 
Einschrankungen: 1. Das ultraviolette Gebiet jenseits etwa 4000 A wird 
ausgeschlossen. 2. Absorptionslinien und Absorptionsbanden werden aus- 
geschlossen. 3. Die Entfcrnung der in Betracht kommenden Sterne darf 
die Grenzc nicht uberschrciten, bei der man sicher ist, daB eine selek- 
tive Liehtabsorption ini intorstellaren Raum (vgl. S. 557) die Inten- 
sitatsvertcilung im Spektrum nicht merkbar beeinfluBt. 

Im Ultraviolett spielt neben dem Farbparameter noch ein anderer 
Parameter, der mit der Schwercbesehleunigung auf der Oberflache des 
Sterns zusammenhangt (vgl. S. 531 f.), eine Rolle. Es liegt dies haupt- 
sachlieh an der Bedeutung der WaHserstoffabsorption im Ultraviolett. 
Wir brauehen an dieser Stelle deri Saehverhalt nicht niiher zu diskutieren, 
es geniigt der Hinweis auf die Beobachtungen, die zeigen, daB zwei 
Sterne, die zwisohen 4000 und 7000 A dieselbe Intensitatsverteilung 
haben, jenseits von 4000 A sehr wohl Untersehiede zeigen kttnnen. 

Die Starke von Absorptions!inien und Absorptionsbanden hangt eben- 
falls von dem Schwercdiesehleunigungsparameter ab, wie es Beobach¬ 
tungen unmittelbar zeigen, und wie es auch theoretisch leicht einzuschen 
ist (vgl. S. 531 f.). 

In anderem Zusammenhang wird die Frage der selektiven Lieht¬ 
absorption im interstellaren Raum erOrtert werden. Hier sei nur ange- 
fiihrt, daB die Intensitatsverteilung im Spektrum schon bei maBigen Ent- 
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fernungen der Sterne, jedenfalls in gewissen Himmelsgegenden, von einer 
solchen Absorption erheblich geandert wird. 

Es fragt sich nun, wie groB der EinfluB des nltravioletten Gebiets jen- 
seits etwa 4000 A sowie die Gebiete mit Absorptionslinien und Ab- 
sorptionsbanden auf die in Betracht kommenden integralen effektiven 
Intensitaten ist. Im allgemeinen wird dieser EinfluB klein sein. Die Spek- 
tralempfindlichkeitskurven der gewohnlich benutzten Photometer reichen 
nicht weit iiber 4000 A hinaus, mit Hilfe von Filtern kann das frag- 
liche ultraviolette Gebiet auch ganz beseitigt werden. Von Absorptions¬ 
linien und Absorptionsbanden kommen naturgemaB nur die starksten 
in Frage 1 ). Erstens ist die Breite selbst bei starken Linien oder Banden 
klein gegeniiber der Breite einer normalen Spektralempfindlichkeits- 
kurve, zweitens ist die Abhangigkeit der Starke der Linien und Banden 
von dem Schwerebeschleunigungsparameter im allgemeinen wenig aus- 
gepragt. Nach diesen beiden Gesichtspunkten beurteilt, kommen gewOhn- 
lich als storende Faktoren nur die Wasserstofflinien H/?, H y und H<5 
sowie die Cyanbanden in Frage. Je kleiner die Breite der betreffenden 
Spektralempfindlichkeitskurve, desto starker konnen Linien und Banden 
ins Gewicht fallen. Bei schmalen Spektralempfindlichkeitskurven wird 
man aber andererseits die kritischen Gebiete leichter vermeiden kOnnen. 

Praktisch hat sich gezeigt, daB z. B. die Wasserstofflinien gewisse 
integrate effektive Intensitaten beeinflussen, und daB so auch der zweite 
Parameter eine Bolle spielen kann. Allerdings ist die Abhangigkeit der 
Starke der Wasserstofflinien von dem Schwerebeschleunigungsparameter 
gerade etwa da am kleinsten, wo die Linien am starksten sind. 

Zusammenfassend kann man wohl sagen, daB die gewohnlich genies- 
senen integralen effektiven Intensitaten von dem Sohwerebeschleuni- 
gungsparameter praktisch unabhangig sind. Nur solche integralen effek- 
tiven Intensitaten, die von der Intensitat im Ultravioletten wesentlich 
abhangen, zeigen eine derartige Abhangigkeit. 

Die selektive Lichtabsorption im interstellaren Raum beginnt schon 
bei Fixsternen, die einige Hundert parsec entfernt sind, merkbar zu 
werden. In der MilchstraBe ist die selektive Lichtabsorption bei Ent- 
fernungen von einigen Tausend parsec sehr betrachtlich. Unter diesen 
Umstanden ist es im allgemeinen nicht angangig, von diesem Effekt ab- 
zusehen. NTur bei relativ nahen und deshalb auch im allgemeinen relativ 
hellen Fixsternen darf man die selektive Absorption vernachlassigen. 
AuBerhalb der MilchstraBe wird der EinfluB der selektiven Absorption 
nie sehr groB (vgl. S. 558) und der Effekt kann auch hier, wenn es auf 
groBe Genauigkeit nicht ankommt, vernachlassigt werden. 

0 Vgl. hierzu W. Becker, Z. f. Astrophys. 7, 281. 1933. 
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Man darf in erster Naherung annehmen, daB die Abhangigkeit der 
selektiven Absorption im interstellaren Raum von der Wellenlange immer 
dasselbe Gesetz befolgt. Zwar spielt hierfur die Art und GrttBe der ab- 
sorbierenden Partikeln eine Rolle (vgl. S. 557), es scheint aber plausibel, 
mit einer gewissen Homogenitat des interstellaren Mediums in bezug auf 
Art und GroBe der Partikeln zu rechnen. Unter dieser Annahme findet 
man unmittelbar, daB die Wirkung der selektiven Absorption nur von 
einem Parameter abhangt, etwa von der optischen Weglange fur 
irgendeine beliebig festgesetzte Wellenlange. Wir wollen diesen Para¬ 
meter den Absorptionsparameter nennen. % 

Nunmehr rmissen wir also damit rechnen, daB die Intensitatsverteilung 
im Spektrum eines Pixsterns von zwei Parametern, dem Farbparameter 
und dem Absorptionsparameter abhangt. Es folgt dann, daB man, um 
dasselbe wie vorher erreichen zu kttnnen, drei verschiedene inte¬ 
grate effektivo Intensitaten zu messen hat. Um die Beobachtungen 
auszuwerten, rnuB man das Gesetz der Wellenlangenabhangigkeit der 
selektiven Absorption kennen. Tin Prinzip ist dies mOglich durch spektral- 
photometrische Messungen hellerer Pixsterne (die dann auch absolut hell 
sein miissen, um so entfernt zu sein, daB die selektive Absorption zur 
Wirkung koimnt). Die Diskussion vcrliiuft im iibrigon analog der Diskus- 
sion im Fall von zwei Parametern. Wir gehen jedoch auf diese Frage 
nicht nahcr cin. In <lcr Tat hat man erst vor wenigen Jahren die selektive 
Absorption mit Sicherheit crkannt, und es liegcn bis jetzt nur wenige 
Beobachtungen auf diesem Gebiet vor. 

Wenn man sieh fiir die physikalisehcn Eigenschaftcn eines Sterns 
interessiert, so koinmt es auf Bestimmung von Beobachtungsdaten wie 
CJesamtintensitat und Intensitatsverteilung im Spektrum an, wiihrend 
eine integrate effektivo Intensitat - die ja ein Konglomerat von Eigen- 
schaften des Sterns und des Photometers darstellt - nur deshalb inter¬ 
essiert, weil man, wie wir gesehen haben, im allgomeinen imstande ist, 
integrate effektivo Intensitaten fiir die Bestimmung von Gesamtinten- 
sitat und Intensitatsverteilung zu verwerten. 

In der Stellarstatistik spielen pliotometrisehe Daten aber cine andero 
Rolle, indem sie hier als Mittel zur Entfernungsbestimmung dienon. Zu 
solchen Zweoken sind integrale effektivo Intensitaten unmittelbar zu 
gebrauchen, ohne daB man sie etwa vorerst auf Gesamtintensitaten zu 
reduzieren hat. Einige Beispiclo werden den Saehverhalt klar stellen. 

Aus gemessenen Starken von passend ausgewahlten Absorptionslinien 
kann man die gesarnto von einem Stern ausgesandte Strahlungsenergie 
ermitteln (vgl. S. 54S). Dies hiingt letzten Endes damit zusammen, daB 
der Aufbau und die ganze Erscheinung eines Sterns in der Hauptsache 



848 


B. Stromgren: Aufgaben und Probleme der Astrophotometrie. 


nur von zwei Parametern - der Masse und einem Konstitutionspara- 
meter - abhangt. Prinzipiell kann man deshalb durch Beobachtung 
zweier Spektralkriterien die ganze Erscheinung des Sterns festlegen, 
also z. B. die gesamte Energieausstrahlung, und auch die Intensit&ts- 
verteilung im Spektrum. Die Erfahrung hat die praktische Durch- 
fiihrbarkeit des Verfahrens dargetan: Aus dem Vergleich zwischen 
beobachteter Intensitat und der gesamten Energieausstrahlung findet 
man die Entfernung des Sterns mit Hilfe des Abstandquadratgesetzes; 
man vergleicht scheinbare und absolute GroBenklassen (spektroskopische 
Parallaxenmethode, vgl. S. 184f.). Es ist aber unmittelbar klar, daB 
dann auch eine durch irgendeine Spektralempfindlichkeitsfunktion cha- 
rakterisierte integrate effektive Intensitat statt der scheinbaren Gesamt- 
intensitat benutzt werden kann. Eine absolute integrale effektive Inten¬ 
sitat kann ebensogut als Punktion zweier Parameter dargestellt werden 
wie die absolute Gesamtintensitat, wenn nur die zugehOrige Spektral- 
empfindlichkeitsfunktion bekannt ist. In der Praxis heiBt dies, daB man 
die spektroskopische Methode direkt z. B. an visuellen (oder photogra- 
phischen) GroBenklassen eichen wird, so daB man nachher visuelle 
(oder photographische) GroBenklassen fur die Parallaxenbestinunung zu 
benutzen hat. 

Aus der Verteilungsfunktion scheinbarer GroBenklassen (Sternzah- 
lungen) und der Verteilungsfunktion absoluter GroBenklassen (Leueht- 
kraftkurve) kann der Gang der Sterndichte mit der Entfernung abgeleitet 
werden (vgl. S. 550). Wenn man bei diesem Verfahren gleieh die Vertei¬ 
lungsfunktion etwa fur photographische absolute GroBenklassen ermit- 
telt, so sind unmittelbar die direkt meBbaren scheinbaren photograph i- 
schen GroBenklassen zu verwerten. 

Bei solchen unmittelbaren Verwertungen integraler effektiver Inten- 
sitaten ist auf den Purkinje-Effekt zu achten, denn es wird vorausgesetzt, 
daB die fraglichen photometrischen Systeme dieselben bloiben, daB also 
die Spektralempfindlichkeitskurven sich nicht andern. 

Die Lichtabsorption im interstellaren Raum muB bei alien photo¬ 
metrischen Entfernungsbestimmungen besonders beriieksi(;htigt werden. 
Auf diese Frage wird an anderer Stelle naher eingegangen (S. 54S). 

§ 5. Der EinfluB der Lichtverluste in der Optik und 
in der Erdatmosphare auf die integralen eflfektiven Intensitaten. 

Die bisherigen Uberlegungen miissen jetzt in zwei wichtigcn Punkten 
erganzt werden. Es wurde vorausgesetzt, daB durch die benutzte Optik 
keine Lichtverluste verursacht wurden, ferner wurde auch von dem Ein¬ 
fluB der Extinktion in der Erdatmosphare abgesehen. 



I. Kap. § 5. Der EinfluB der Lichtverluate in der Optik usw. 


349 


Durch die in der Optik stattfindenden Reflexionen und Absorptionen 
wird eine Verminderung der auf das lichtempfindliche Organ einfallen- 
den Energie stattfinden. Es sei bei der Wellenlange A die Strahlungs- 
energie unter der Voraussetzung verlustfreier Optik E ; . Die Durch- 
lassigkeitszahl der Optik sei q*, wenn die tatsachliche Strahlungs- 
energie q^E* betragt. Die Durchlassigkeitszahl der Optik ist im allge- 
meinen von der Wellenlange abhangig. Ist die spektrale Intensitat eines 
beobachteten Objekts bei der Wellenlange A gleich I*, so wird man also 
durch die Beobachtung mit der betrachteten Optik die spektrale Inten¬ 
sitat q^I* feststellen. 

Bei relativen Intensitatsmessungen bei gleicher Wellenlange (relative 
spektralphotometrische Messungen) fallt der EinfluB der Absorption in 
der Optik natiirlich fort. Bei ab&oluten Intensitatsmessungen und bei 
relativen Messungen, bei welchen mehrere Wellenlangen hineinspielen, 
muB er berlicksichtigt werden. 

Es ist bequem, den Verlustfaktor q* mit dem fiir die effektive Intensitat 
nach Gl. (15) maBgebenden Empfindlichkeitsfaktor c* zu vereinigen: 

(57) 

mifc ( 58 ) 

Man nennt e^ 2) die Spektralempfindlichkeitsfunktion des Photo¬ 
meters. Die Bestiimnung dieser Funktion erfordert iiber das bereits 
Dargestellte hinaus cine cxpcrimentelle Untersuchung der Durchlassig- 
keitszahlen q* der Optik. Die Rcduktion der Messungen erfolgt dann 
mit der modifizierton Spcktralcmpfindlichkeitsfunktion ganz wie vorher. 
Insbesonderc sieht man, dab eine gesonderte Bcstimmung der Durch- 
lassigkeitszahlcn dann unterbleiben darf, wenn naeh dem empirischen 
Verfahren (vgl. S. 343) die mit dem Photometer gemessenen integralen 
effektiven Intensitaten an spektralphotometrisch vermessenen Sternen 
geeicht werden. 

Prinzipiell wiehtig ist, dab bei nicht verlustfreier Optik Oesamtinten- 
sitaten nicht direkt beobaehtet werden kbnnen. Bei verlustfreier Optik 
war bei Beobaehtungen mit Thermoelement oder Radiometer dor Aus- 
schlag proportional der (lesamtintensitiit 

I-fl:,<U. (59) 

i) 

Jetzt wird der Aussehlag proportional 

W-fq^dA, 

o 


(60) 
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es wird also auch mit einem Thermoelement oder Radiometer bei nicht 
verlustfreier Optik eine integrale effektive Intensitat gemessen, die 
nach dem in § 4 beschriebenen Verfahren auf die Gesamtintensitat zu 
reduzieren ist. 

Bei visuellen Beobachtungen andert sich die Durchlassigkeit der Optik 
innerhalb des in Frage kommenden Wellenlangenbereichs im allgemeinen 
so wenig, daB die Anderung vernachlassigt werden kann. Ist mit der 
Wellenlange nicht veranderlich, so ist der Verlust in der Optik auBer bei 
absoluten Intensitatsmessungen ohne EinfluB. 

Es mnB n’atiirlich das Ziel photometriscber Messungen sein, die Strah- 
lnng der Himmelskorper auBerhalb der Erdatmosphare zu ermit- 
teln. Man hat also die angestellten photometrischen Messungen wegen 
des Einflusses der Streuung und Absorption in der Erdatmosphare - der 
Extinktion - zu reduzieren. 

Das Problem der Beriicksichtigung der Extinktion wird in einem be- 
sonderen Kapitel (S. 540f.) behandelt. Hier sollen nur einige prinzipielle 
Fragen kurz erortert werden. 

Die Extinktion hangt von dem von den Lichtstrahlen durch die Erd¬ 
atmosphare zuriickgelegten Weg ab, also von der Zenitdistanz des be- 
obachteten Objekts. Um vergleichbare GrOBen zu erhalten, reduziert 
man bei jeder photometrischen Beobachtung den Beobachtungswert auf 
denjenigen Wert, den man erhalten hatte, wenn die Beobachtung im 
Zenit angestellt worden ware. Bei relativen Messungen von Sternen, die 
in sehr kleinem Winkelabstand voneinander stehen, kann die Reduktion 
auf den Zenit unter Umstanden vernachlassigt werden. 

Die Reduktion auf den Zenit kann fur jede BeobachtungsgrOBe durch 
wiederholte Messungen der betreffenden GroBe fiir denselben Stern in 
verschiedenen Zenitdistanzen ermittelt werden. 

Es muB nun auch die Extinktion in der Luftmassc, die ein Stern im 
Zenit passiert, beriicksichtigt werden. Die Reduktion ist der Reduktion 
wegen Verlust in der Optik analog. Man fiihrt den Transmissions- 
koeffizienten der Luftmasse iiber dem Zenit p A ein, der das 
Verhaltnis einer spektralen Intensitat vor und nach dem Durchgang 
durch diese Luftmasse angibt. Der Transmissionskoeftizient hangt 
von der Wellenlange ab. Er nimmt durchschnittlich mit abnehmender 
Wellenlange ab. Wegen der Ermittlung des Transrnissionskoeffizienten 
vgl. S. 523. 

Relative spektralphotometrische Messungen (bei gleicher Wellenlange) 
werden von der Zenitextinktion nicht beeinfluBt. Absolute spektrale 
Intensitaten werden unmittelbar durch Division mit dem entsprechen- 
den p z wegen Zenitextinktion reduziert. Fur die Reduktion integraler 
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effektiver Intensitaten wird der Transmissionskoeffizient analog der 
Durchlassigkeitszahl q* mit der Spektralempfindlichkeit c x vereinigt. 
Im allgemeinen ergibt sich also schliefilich die Spektralempfindlichkeit 
eines Photometers einschlieBlich der Luftmasse fiber dem Zenit als das 
Produkt aus dem Transmissionskoeffizienten der Luftmasse fiber dem 
Zenit p A , der Durchlassigkeitszahl der Optik q ; , der Durchlassigkeits¬ 
zahl des eventuell benutzten Filters und der Spektralempfindlichkeit 
des benutzten lichtempfindlichen Organs c ; : 

photometer)(61) 


In dieseni Zusammenhang sei noch bemerkt, daB auch mit verlust- 
freier Optik Gcsamtintcnsitaten nicht direkt gemessen werden k&nnen, 
schon wegen der mit der Wellenlange veranderlichen Extinktion in der 


Luftmasse fiber dem Zenit. 

Das Vorhandensein der Lichtverluste in der Optik und in der Erd- 
atmosphare andert niehts Prinzipielles an den integralen effektiven Inten¬ 
sitaten und den entsprechenden System-0rOBenklassen. Es werden nur 
die in Frage kommenden Spektralempfindlichkeitsfunktionen nach 
Gl. (01) modifizicrt. Bei Messungen mit Thermoelement oder Radio¬ 
meter werden aber statt Gesarntintensitaten effektive Intensitaten ge¬ 
messen : « 

W Jp.qJ^U. (62) 


Die entsprechenden GrfiBenklassen nennt man radiometrische 
GrOBenklassen: 

m< nwl> • const-2,5 log / p^I^U. (63) 

6 

Wegen der Festlegung des Nullpunkts radiomctrischer GrOBenklassen 
vgl. S. 385. 


§ 6. Die Begrenzung der Moglichkeiten der Astrophotometrie 
infolge des storenden Einflusses der Erdatmosphare. 

Essind in den vorhergehenden Paragraphcn die Prinzipicn astrophoto- 
metrisoher Beobaehtungen in den Hauptziigen dargestellt worden. Die 
Unterschiede gegeniiber gewOhnlicher Laboratoriumsphotometric batten 
dabei wcsentlieh in der Lichtschwache der schwiicheren Objekte sowie 
in den groBen zu iiberbriiekenden lntensitiitsverhaltnissen ihren Grund. 
Eine wescntliebe Rolle spiel ten aber aueh gewisse Oesetznuiliigkeiten in 
den zu untersuehenden Objekten. 

Wir werden jetzt cinigc weiterc Faktoren zu erttrtern haben, die Unter- 
schiede zwisehen der Astrophotometrie und der Laboratoriumsphoto- 
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metrie bewirken. Es sind dies die St6rungen duroh die Erdatmosphare 
und die - teilweise auf das Vorhandensein der Erdatmosphare zuriiok- 
zufiihrenden - StOrangen durch Fremdlicht. 

Die standigen Anderungen im Zustand der Erdatmosphare bewirken, 
daB die HimmelskOrper, wie wir sie durch die Erdatmosphare beobachten, 
immerfort Schwankungen in ihrem Erscheinen zeigen. Schon mit dem 
bloBen Auge beobachtet man das Phanomen der Szintillation, die 
Fixsterne funkeln. Es handelt sich hier um kurzperiodische Anderungen 
in den Intensitaten der durch die Atmosphare gesehenen Fixsterne. Die 
Szintillation ist zu verschiedenen Zeiten verschieden ausgepragt, je nach 
dem Zustand der Atmosphare. 

In einem Femrohr beobachtet man schon bei maBiger VergrOBerung 
die sogenannte Luftunruhe, die standige schnelle Anderungen in der 
Lage der Objekte auf der Himmelskugel bewirkt 1 ). Auch der Grad der 
Luftunruhe ist zu verschiedenen Zeiten sehr verschieden. TJnter ganz 
besonders giinstigen Umstanden betragen die Schwankungen im Ort eines 
Fixsterns infolge der Luftunruhe weniger als eine Bogensekunde. Durch- 
schnittlich betragen die Schwankungen etwa 5", Schwankungen iiber 10' T 
kommen vor. Die Luft kann so schlecht sein, daB von Sternbildern fast 
gar nicht mehr die Rede sein kann: die Bilder kOnnen ganz verschwom- 
men sein, oder ein stark hin und her wallendes Sternbild zerplatzt mit 
kurzen Zwischenraumen iiber eine Elache von vielleicht 30" Durchmesser. 

Zu diesen kurzfristigen Anderungen in der Erscheinung der Himmels- 
korper treten langsamere Anderungen in den Helligkeiten infolge ver- 
anderter Durchsicht der Atmosphare. Die Extinktion ist keine konstante 

x ) Er ist hierbei zwischon der Wirkung von UnrogelmaSigkeiten in don aller- 
unterston Schichten der Erdatmosphfire und in dem iibrigon Toil dersolbon zu 
unterscheiden. Eratere bewirken unregolmafiigo Lageanderungen, die irmorhalb 
von Zeitraumen zwischon etwa l 8 und l 111 verlaufen, und die fur alle Sterne 
eines Stemfeldes (z. B. mit dom Durchmesser 1°) sehr naho die gleichon sind. 
Letztere bewirken bei einem Femrohr kleincr Offnung sehr Hchnello Lageande- 
rungen, die selbst bei sehr nahen Sternen (z. B. Doppolsternkornpononton) unab- 
liangig verlaufen. Bei einem Femrohr grofier Offnung bewirken sio ein Zorfliofien 
des Stembilds iiber eine Flacho, deren Durchmesser der maximalon Wanderung 
des Stembilds bei kleiner Offnung gleicht. Unter besonders giinHtigen Umstanden 
ist der Durchmesser dieser Flacho kleiner als 07l, wahrend die durch (lie aller- 
untersten Schichten bewirkton Lageanderungen nie so kloin werdon. Bei visuellen 
Beobachtungen ist das AuflSsungsvermogen unabhangig von den lotztgonannten 
Lageanderungen. Bei photographischen Beobachtungen konnen die betroffenden 
langsamen gemeinsamen Lageanderungen eines Stemfelds unter Umstanden durch 
die Fiihning des Femrohrs teilweise kompensiert werden, jedoch ist immer mit 
einem betrachtlichen unkompensierten Teil zu rechnen. Man vergleiche zu dem 
Problem der Luftunruhe etwa A. Dantjon und A. Couder, Lunettes et Telescopes. 
Paris 1935. 
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(nur von der Zenitdistanz abhangige) GrOBe, sie andert sich im Laufe einer 
Nacht und von einer Nacht zur nachsten, sie ist auch regelmaBigeren 
jahreszeitlichen Schwankungen unterworfen. Auch sind unregelmaBige 
Unterschiede in der Durchsicht in verschiedenen Himmelsrichtungen und 
Zenitdistanzen vorhanden. 

Im allgemeinen gilt, daB die StOrungen durch UnregelmaBigkeiten in 
der Erdatmosphare um so grOBer sind, je gr5Ber die Zenitdistanz ist. 
In sehr geringen Hflhen iiber dem Horizont werden deshalb im allgemei¬ 
nen keine Beobachtungen angestellt. 

Die Stbrungen sind natiirlich sehr stark von den klimatischen Be- 
dingungen des Beobachtungsorts abhangig. Auf diese Frage soil hier 
nicht naher eingegangen werden. 

Der EinfiuB der zuletzt besprochenen Anderungen in der Durchsicht 
der Atmosphare auf astrophotometrische Messungen liegt auf der Hand. 
Es ist eine der wichtigsten Aufgaben der messenden Astrophotometrie, 
den EinfiuB dieser Anderungen auf die Beobachtungsresultate so weit wie 
mOglich zu eliminieren. Bei relativen Messungen von Objekten, die am 
Himmel dicht nebeneinander stehen, kann man den EinfiuB von Ande¬ 
rungen in der Durchsicht weitgehend eliminieren, indem man die Ob- 
jekte mehrere Male abwechselnd beobachtct. Handelt es sich um Ver- 
gleiche zwischen Objekten, die wcit voneinander abstehen, so ist die Lage 
ungiinstiger, man muB im allgemeinen mit einer geringeren durchschnitt- 
lichen Genauigkeit in den Beobachtungsresultaten rechnen. Besonders 
ungiinstig sind die Verhaltnissc, wenn fiir den Vergleich nacheinander 
angestellte j)hotographische Aufnahmen mit langen Expositionszeiten 
benutzt werden. 

Die Anderungen in der Durchsicht sind im allgemeinen fiir verschie- 
dene Welletilangen versehieden, jedoch vcrlaufen die Anderungen in der 
Hauptsache parallel. Wo es auf Vergleiehe von verschiedenen integralen 
etfektiven Intensitaten ankommt, wird man deshalb, um die Schwun- 
kungen teilwcise zu eliminieren, best re bt sein, die Beobachtungen mOg- 
lichst gleiehzeitig anzustellen, eventuell wird man mit den Beobachtungen 
der beiden Intensitaten abwechseln. 

Die langsamen Anderungen in der Durchsicht ktinncn durch fortlau- 
fende Beobachtungen hellerer Fixsternc verfolgt und die Beobachtungs¬ 
resultate entspreehend verbessert werden. 

Das obenerwiihnte Phanomen der Szintillation stOrt bei astrophoto- 
metrischen Messungen kaum. Schon bei Einwirkungszciten (Expositions- 
zeiten bei photographischen Aufnahmen) von weniger als einer Minute 
gleichen sich die kurzpcriodischen Szintillationsschwankungen weit¬ 
gehend aus. 

Haiidl). <1. KxiKiriinontnlpliyHik, H<1. XXVI. 
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Dagegen spielt die Luftunruhe bei den meisten astrophotometrischen 
Messungen eine Rolle, obwohl die Intensitaten von der Luftunruhe ja 
nicht direkt betroffen werden. 

Wir haben gesehen, dafi eine astrophotometrische Messung im Prinzip 
irnmer so angestellt wird, daB mit Hilfe einer Optik ein bestimmtes 
Flachenelement auf der Himmelskugel (Raumwinkelelement) bzw. ein 
Lichtpunkt durch eine bestimmte Eintrittspupille auf das lichtempfind- 
liche Organ abgebildet wird. Bei spektralen Messungen wird auBerdem 
ein bestimmter ‘Wellenlangenbereich herausgeblendet. Unter der Voraus- 
setzung, daB das lichtempfindliche Organ immer in derselben Weise ge- 
troffen wird, sind aus den Ausschlagen des lichtempfindlichen Organs 
die gesuchten Intensitaten bestimmbar. 

Nun bedeutet das Vorhandensein der Luftunruhe, wie unmittelbar 
ersichtlich, daB eine sichere Herausblendung eines Raumwinkelelements 
oder eines Lichtpunkts sowie eines Wellenlangenbereichs nicht immer 
ohneweiteresmOglich ist. AuchkOnnen inVerbindung mit der Bedingung, 
daB das lichtempfindliche Organ von der herausgeblendeten Energie 
immer in derselben Weise getroffen werden soil, durch die Luftunruhe 
Schwierigkeiten entstehen. Die diesbeziiglichen Verhaltnisse bei den ver- 
schiedenen in der Astrophotometrie gebrauchten lichtempfindlichen Or- 
ganen sollen etwas genauer erOrtert werden. 

Bei photoelektrischen Beobachtungen relativ heller Fixsterne im un- 
zerlegten Licht sind die Verhaltnisse am einfachsten. Hier wird man 
durch eine Blende in der Fokalebene des benutzten Fernrohrs ein passend 
gewahltes kreisfOrmiges Areal auf der Himmelskugel, in (lessen Zentrurn 
der Stern eingestellt wird, herausblenden. Wahlt man den Durchmesser 
der Blende so, daB der Durchmesser des Kreises etwa 30" wird, so stOrt 
die Luftunruhe erst bei sehr schlechter Luft. Andererseits spielt bei dieser 
BlendengrftBe der Himmelsgrund bei helleren Objekten keinc grOBere 
Rolle und kann sicher eliminiert werden (vgl. S. 300). Wenn nur alien 
das Fernrohr und die Blende passierende Licht in die hinter der Blende 
angebrachte Photozelle gelangt, so ist es gleichgiiltig, wie es im iibrigen 
die Photozelle trifft, nur inuB man eventuell durch Verschiebcn der 
Photozelle dafiir sorgen, daB der Lichtfleck auf der Photozelle nicht ganz 
klein wird. Bei einer Brennweite des Fernrohrs von 5 m wird der lineare 
Durchmesser der obengenannten Blende etwa 0,7 mm. Da die Offnung 
bei den in der Astrophotometrie gewOhnlich benutzten Photozellcn 5 bis 
10 mm betragt, so bietet die Anordnung auch bei grOBeren Brennweiten 
gar keine Probleme. 

Bei visuellen photometrischen Beobachtungen stOrt die Luftunruhe 
bei einigermaBen guter Luft kaum, da der Lichtreiz durch kleine Schwan- 
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kungen in der Lage des Objekts nicht geandert wird. Erst wenn die Luft 
so schlecht ist, daB das Aussehen der Bilder merklich veranderlich ist, 
werden die Messungen unter Umstanden beeinfluBt. 

Die in Verbindung mit dem 250 om-Spiegel auf dem Mt. Wilson be- 
nutzten Vakuumthermoelemente haben ziemlich kleine empfindliche 
Flachen. Mit den grOBeren Flachen von 0,8 mm Durchmesser war auBer 
bei ganz schlechter Luft der EinfluB der Luftunruhe unmerklich. Dabei 
wurde bei einer Brennweite von etwa 13 m (Newton-Fokus) gearbeitet, 
so daB der Winkeldurchmesser der Flache etwa 12" betrug. Mit den 
kleineren Flachen von 0,3-0,4 mm (Winkeldurchmesser 5"-6") machte 
sich die Luftunruhe bei nur ziemlich schlechter Luft durch Schwan- 
kungen in den Ausschlagen bemerkbar 1 ). 

Bei photographischer Astrophotometrie sind die Verhaltnisse ziemlich 
verwickelt. Durch die Optik wird ein Fixstern als ein kleiner Licht- 
fleck auf die Platte in der Brennebene abgebildet. Die Ausdehnung des 
Flecks hangt von der - meist zu vernachlassigenden - Beugung infolge 
der Begrenzung der Optik, ferner von den geometrischen Bildfehlern 
und den von Unvollkommenheiten in der Optik verursachten Bildfehlern 
und etwaigen Fehlern in der Fokussierung ab. Der Lichtfleck ist von 
einem schwachen, durch Streuung in der Atmosphare hervorgerufenen, 
ziemlich ausgedehntcn Lichthof umgeben 2 ). Bei astrophotographischen 
Linsenobjektiven, wo das sekundare Spektrum im allgemeinen nicht be- 
hoben ist, tragen schlecht vereinigte Farben auch zum Lichthof bei. 
Infolge der Luftunruhe bewegen sich Lichtfleck und Lichthof schnell 
hin und her innerhalb eines annahernd kreisfttrmigen Gebiets, dessen 
Durchmesser jo nach dem Grad der Luftunruhe stark verschieden ist, 
der aber durchschnittlich etwa 5" betragt. Nun findet in der empfind- 
lichen Schicht der photographischen Platte eine gewisse Diffusion des 
Lichts statt (vgl. S. 086). Die so schlieBlich zustande kommende Inten- 
sitatsverteilung wird auf der entwickelten Platte je nach der Helligkeit 
des Sterns inchr oder wenigcr vollstandig wiedorgegeben, natiirlich mit 
Modifikationen, die durch die (JrOBc des Plattenkorns hervorgerufen 
werden. 

Am ubersichtlichsten sind die Verhaltnisse bei einem sehr nahe der opti- 
schen Achseeines grolien oder mittelgrolien Roflektorserzcugten Sternbild. 
Der EinfluB der Beugung und der Bildfehler ist sehr gering, der Lichtfleck 
wird also sehr klcin. Infolge der Diffusion in der empfindlichen Schicht wird 
in jedem Augenblick ein kleines Oebiet von einigen Hundertstel Millime- 
tern relativ stark beleuchtet, auBerdem wird ein grOBeres Gebict von dem 

a ) Vgl. K. Pkttit und S. B. Nicholson, Astrophys. dourn. 68, 278. 192S. 

2 ) Vgl. H. Rosenbkko, ISiriuH 53, 26. 1920. 
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durch die Streuung in der Atmosphare hervorgerufenen Lichthof und 
auch infolge der Diffusion in der empfindlichen Schicht schwach be- 
leuchtet. Lichtfleck und Lichthof schwanken nun infolge der Luftunruhe 
hin und her. Bei grOBeren Brennweiten sind, durchschnittliche atmo- 
spharische Bedingungen vorausgesetzt, die Luftunruheschwankungen des 
Sternbilds auf der Platte bedeutend groBer als die Ausdehnung des hell 
beleuchteten Areals auf der Platte. Einer Schwankung von 5" auf der 
Himmelskugel entspricht bei 10 m Brennweite eine Bewegung des Stern¬ 
bilds auf der Platte von 0,24 mm. Bei grOBeren Brennweiten ist also in 
dem betrachteten Fall die Zitterbewegung groB, verglichen mit Strecken 
in der lichtempfindlichen Schicht, langs deren sich die Strahlungsinten- 
sitat schon stark andert. In dem hellen zentralen Teil ist der Gradient 
der Strahlungsintensitat relativ viel groBer als im Lichthof. Entsprechend 
sind in den starker beleuchteten zentralen Teilen des Sternbilds die durch 
die Zitterbewegung verursachten Schwankungen in der Strahlungsinten¬ 
sitat relativ viel grOBer. 

Der EinfluB der Luftunruhe auf das photographische Sternbild ist also 
in dem betrachteten Fall ein doppelter. Infolge der Luftunruhe wird die 
Beleuchtung an jeder Stelle intermittierend, ferner wird die gesamte 
Bestrahlung an jeder Stelle von dem Grad der Luftunruhe ahhangen, 
in dem Sinn, daB bei starker Luftunruhe die Bestrahlung ubor ein grOBeres 
Gebiet verteilt wird und entsprechend fur die zentralen (Jebiete abnimmt. 
Es sei in diesem Zusammenhang kurz daran erinnert, daB intermittierende 
Belichtung im allgemeinen eine andere Wirkung auf die Platte hat, als 
kontinuierliche Belichtung von einer Dauer, die gleich der Sunune der 
Belichtungszeiten bei der intermittierenden Belichtung ist (vgl. S. 079). 

Bei den schwachsten auf der Platte noch abgebildeten Sternen liegt 
die Intensitat des Lichthofs unter dem Schwellenwert. Es gelangt nur 
das relativ helle Zentrum zur Abbildung. Der Durchmesser des Stern¬ 
bilds wird dann etwa gleich dem Durchmesser einer Flache, inncrhalb 
deren die Schwankung der Luftunruhe hauptsachlich stattfindct, der 
Zitterscheibe 1 ). Fiir immer hellere Sterne werden immcr grOBere Teile 
des Lichthofs abgebildet, der Durchmesser der Sternbilder wiiehst. Der 
EinfluB der Luftunruhe wird allmahlich geringer. 

Unter den betrachteten Umstanden wird das Aussehon dor Sternbilder 
also wesentlich von der Luftunruhe abhangen, der Grad der Abhangig- 
keit ist bei verschieden hellen Sternen verschieden. Der EinfluB der Luft¬ 
unruhe auf photographisch-photometrische Messungen liegt auf der Hand. 
Allerdings wird man im allgemeinen voraussetzen, daB der EinfluB der 

a ) H. E. Newall hat hierfiir den englischen Namon „tremor-(liHc“ cingefiihrt, 
Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 56, 98. 1896. 
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Luftunruhe bei gleich hellen Sternen, die nicht zu weit voneinander ab- 
stehen, zu nicht sehr verschiedenen Zeiten nahe gleich ist. Bei Stern- 
bildern, die auf einer Platte in einer Aufnahme erzeugt sind, wird somit 
im allgemeinen der EinfluB der Luftunruhe bei gleich hellen Sternen etwa 
der gleiche sein. Nach den photographisch-photometrischen Prinzipien 
wird dann der EinfluB der Luftunruhe in den MeBresultaten weitgehend 
eliininiert. Wenn man aber zeitlich getrennte Aufnahmen von weiter von¬ 
einander abstehenden Sternen vergleicht, so muB man mit Fehlern in- 
folge von Schwankungen der Luftunruhe rechnen, die gewissermaBen den 
vonDurchsichtigkeitsschwankungen hervorgerufenen Fehlern analog sind. 

Bei kleineren Brennweiten wird der EinfluB der Luftunruhe geringer. 
Einer Zitterscheibe von 5" Durchmesser auf der Himmelskugel ent- 
spricht bei 1 m Brennweite eine Zitterscheibe auf der Platte von nur 
0,024 mm Durchmesser. Bei Brennweiten unter 1 m ist somit der EinfluB 
der Luftunruhe auf die photographisch-photometrischen Messungen, 
wenn die Luft nicht sehr schlecht ist, klein oder gar verschwindend. 

Wird ein Refraktor bcnutzt oder handelt es sieh bei einem Reflektor 
um Stern hi ldcr in einigem Abstand von der optischen Achse, so wird der 
Lichtfleck auf der Platte im allgemeinen groB sein, verglichen mit der 
Zitterscheibe. Bei fast alien astrophotographischen Linsenobjektiven be- 
tragt die Streuung (lurch das sckundare Spektrum fiir Strahlung im 
Wellenlangenbereich 3800-51.00 A etwa 10 / '-20' f bei dcm Offnungs- 
verhaltnis 1:10. 

Worden die photographischen Aufnahmen extrafokal gemacht, so 
wird der EinfluB der Luftunruhe in alien Fallen praktisch vollkommen 
eliminiert wcrden. Eh geniigt, so weit auBerhalb des Fokus zu gehon, daB 
die Sternbilder erheblich grOBer als die Zitterscheiben werden. Bei extra- 
fokalen Aufnahmen wird die Anordnung natiirlich entspreehend weniger 
liehtstark. Mit der Sellraffierkassette wird Ahnliches erreicht (vgl. 
hierzu S. 740). 

in die photographische Flachenphotometrio spielt die Luftunruhe in 
der Weise hinein, daB sie cine (Jrenze fiir das AuflOsungsvermOgcn setzt. 
Selbst wenn man mit der Optik sehr kleine Fliichen auf der Himmcls- 
kugcl (Raumwinkelelementc) herausblendcn kann, so bewirkt (loch die 
Luftunruhe, daB immer mittlcre Intensitaten von (Jebietcn, deren L)urch- 
messer mindestens gleich dern der jeweiligen Zitterscheibe ist, gemessen 
werden. Beis])ielsweise orfordert die jihotographische Photometrie der 
Planetenscheiben sehr ruhige Luft. 

Im ubrigen gilt Ahnliches wie fiir die photographische Fixstern])hoto- 
metrie: Bei kurzen Brennweiten unter 1 m wird dem AuflOsungsver- 
mOgen durch die Diffusion in der lichtempfindlichen Schicht und das 
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Korn der Platte eine Grenze gesetzt, die niedriger ist als die durch die 
Luftunruhe bestimmte. Bei Refraktoren wird es bei photographisehen 
Aufhahmen durch die Streuung durch das sekundare Spektrum bestimmt, 
wenn nicht der Wellenlangenbereich durch Benutzung von Filtern ein- 
geschrankt wird. 

In der Spektralphotometrie spielt die Luftunruhe auch eine gewisse 
Rolle. Mit einem Spaltspektrographen (vgl. S. 210) kann man Wellen- 
langenbereiche herausblenden, fur deren Breite durch die Spaltbreite und 
die benutzte Spektrographenoptik eine untere Grenze gesetzt ist (vgl. 
S. 469f.). Bei schmalem Spalt wird die Reinheit des Spektrums von der 
Luftunruhe unabhangig sein, allein die Lichtstarke wird bei starkerer 
Luftunruhe herabgesetzt, entsprechend dem geringen Teil der Zitter- 
scheibe, der jetzt von dem Spalt herausgeschnitten wird. Bei einem 
spaltlosen Spektrographen (vgl. S. 264f.) wird die Reinheit des Spektrums 
von der Luftunruhe abhangig sein, wahrend die Komponente der Zitter- 
bewegung in der Dispersionsrichtung die Lichtstarke nicht herabsetzt. 

Einen Spaltspektrographen wird man im allgemeinen fiir spektral- 
photometrische Messungen, die sich iiber einen breiteren Wellenlangen¬ 
bereich erstrecken, nicht gebrauchen kOnnen, jedenfalls wird man mit 
einem verhaltnismaBig weiten Spalt arbeiten miissen. Der Grund hier- 
fiir ist das Vorhandensein der Dispersion in der Erdatmosphare, 
die bei maBig tiefem Stand eines Objekts eine Rolle spielt. In 60° Zenit- 
distanz ist der Unterschied der Refraktion fiir 4000 und 5000 A etwa 
2 \ es wird also bei 60° Zenitdistanz von der Erdatmosphare ein nor¬ 
mal photographisch wirksames, senkrecht stehendes Spektrum von 
etwa der genannten Lange erzeugt. Wiirde man nun einen schmalen 
Spalt benutzen, so wiirde im allgemeinen nur ein Teil des Spektrums 
in den Spektrographen gelangen, und die Intensitatsverteilung im Spek¬ 
trum wiirde betrachtlich gefalscht werden. Nach Wright kann man, 
wenn der Spektrograph bequem drehbar ist, den Spektrographenspalt 
immer ungefahr vertikal stellen, um diese Fehlerquelle zu vermeiden. 
Meistens wird man mit einem Spaltspektrographen nur verhaltnismaBig 
schmaleWellenlangenbereicheuntersuchen- Linienkonturen messen 
dann wird der Fehler praktisch unmerklich. 

Bei dem Spaltspektrographen bewirkt die Luftunruhe eine Verbreite- 
rung des Spektrums. Wird das Spektrum kiinstlich verbreitept, so fallt 
dieser EinfluB der Luftunruhe fort. Die Bestrahlung wird aber im allge¬ 
meinen immer intermittierend sein, entsprechend der Bewegung des 
Sternbildes relativ zum Spektrographenspalt. 

Fiir spektralphotometrische Messungen in breiten Wellenlangenberei- 
chen wird gewOhnlich ein spaltloser Spektrograph benutzt, weil, wie wir 
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gesehen haben, der Spaltspektrograph gewisse Nachteile hat. Es ist 
leicht einzusehen, daB die Reinheit des Spektrums eines spaltlosen 
Spektrographen fiir viele Zwecke ausreichen wird. 

Der einfachste spaltlose Spektrograph ist ein Objektiv mit einem vor- 
gesetzten Objektivprisma (vgl. S. 264). Hier bedeutet eine Zitterbewe- 
gung z, daB solche Wellenlangen nicht getrennt werden k8nnen, deren 
Ablenkungen im Objektivprisma sich um weniger als z unterscheiden. 
Nennt man die Breite des betreffenden Wellenlangenbereichs dA, so gilt 
bei nicht zu groBen brechenden Winkeln P des Objektivprismas (vgl. 
hierzu auch S. 469): 2 {dnjdX) . dA . P) (64) 


d. h. 


P-ZU 


z 

dn/dA 


(65) 


Setzt man etwa dn/dA -10 -5 A -1 und ferner durchschnittlichen Luft- 
verhaltnissen entsprechend z 5", so ergibt sich: 

P -A A ~ 5• 10 6 Bogensekunden x AngstrOm (66) 

oc ^ er P-ZlA^ 150 Grad x Angstrom. (67) 


Beispielsweise erhalt man also mit einem brechenden Winkel des 
Objektivprismas von 15° mittlere lntensitaten von Wellenlangen- 
bereichen, die etwa 10 A breit sind. Das AuflOsungsvermOgen ist dem 
brechenden Winkel des Objektivprismas proportional. 

Bei kurzeri Brennweiten spielt die Diffusion in der empfindlichen 
Schicht und das Plattcnkorn auch in diesem Zusammenhang eine grOBere 
Rolle als die Luftunruhe, Ahnliches gilt unter Umstanden von den Abbil- 
dungsfehlern der Optik (vgl. oben). 

Die Kriimmung der Intensitatskurve des kontinuierlichen Spektrums 
ist im allgemeinen so klein, daB die mit einem normalen Objektivprisma 
naeh (}l. (65) crreichbaro Reinheit des Spektrums ausreicht. Allerdings 
diirfen die lntensitaten nicht zu nahe an Absorptionslinien gemessen 
werden; im Ultravioletten liegen die Absorptionslinien so dicht, daB dies 
mit Reinhciten von 5-20 A nicht zu orreichen ist (vgl. S. 451). 

Gesarntintcnsitatcn von starkercn Absorptionslinien lassen sich mit 
der hier crrciohbaren Reinheit gut mcssen (vgl. S. 487 f.). 

Die Luftunruhe bewirkt bei Objektivprismcnaufnahmen eine gewisse 
Verbreiterung des Spektrums. Wire! das Spektrum kiinstlich verbreitert, 
so bleibt die Luftunruhe innerhalb der Grenzen, wo die Reinheit des 
Spektrums iiberhaupt ausreicht, ohne EinftuB. Die Belichtung wird 
praktisch nicht intermittierend und hangt von dem Grad der Luftunruhe 
nicht ab. Dieser Fall entspricht dem friiher erwahnten Fall extrafokaler 
oder mit der Schraffierkassette aufgenommener Bilder. 
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Ein spaltloser Spektrograph kann auch mit Kollimator, Prisma oder 
Prismensatz und Kamera hinter der Brennebene des Pernrohrs angeord- 
net sein (vgl. S. 267 f.). Die Anordnung ist im Prinzip bis auf den Spalt 
dieselbe wie die des gewOhnlichen Spaltspektrographen. Die Uber- 
legungen fur das Objektivprisma k5nnen wir auf diese Art des spaltlosen 
Spektrographen unmittelbar iibertragen, nur wird der Winkelwert der 
Zitterbewegung, der mit der Winkeldispersion zu vergleichen ist, gegen- 
uber der Zitterbewegung auf der Himmelskugel, wie unmittelbar ersicht- 
lich, im Verhaltnis Fernrohrbrennweite: Kollimatorbrennweite zu ver- 
grOBern sein. Da ja Femrohr und Kollimator sehr nahe dasselbe Oifnungs- 
verhaltnis haben, ist das VergrttBerungsverhaltnis ungefahr gleich dem 
Verhaltnis von FernrohrOffnung und Kollimatorftffnung, also etwa gleich 
dem Verhaltnis von FemrohrOffnung und PrismenOffnung. MaBgebend 
fiir die durch die Luftunruhe verursachte Unreinheit des Spektruins ist 
dann bei festgehaltener FernrohrOffnung nach Gl. (65) das Produkt aus 
Prismenwinkel und Prismentiffnung, d. h. etwa der langste Lichtweg 
durch das Prisma oder den Prismensatz (dieselbe GrflBe, die auch fiir die 
Unreinheit infolge der Beugung maBgebend ist). Bei gleichcr Fernrohr- 
frffnung kommt man also bei der jetzt betrachteten Anordnung mit kleinen 
PrismenOffnungen aus, dafiir muB der brechende Winkel etwa ebensoviel 
grOBer sein. 

Zusammenfassend kann man wohl sagen, daB Spaltspektrograph und 
spaltloser Spektrograph mit Riicksicht auf die erOrterten Fragen Rich 
gewissermaBen erganzen. Ersterer kommt mehr fur detaillicrto Unter- 
suchung schmaler Wellenlangenbereiche in Betracht, letztoror fiir Untcr- 
suchung breiter Wellenlangenbereiche, wo es auf Erfassung von Sohwan- 
kungen innerhalb schmaler Wellenlangenbereiche nicht an kommt. 

Es wurde bisher vorausgesetzt, daB durch die benutzte Optik cine 
Herausblendung der zu untersuchenden Strahlung in solcher Weise m(>g- 
lich war, daB alles Fremdlicht eliminiert wurde. 

Aus verschiedenen Ursachen, die jetzt naher besprochen werden wollcn, 
ist der Himmelsgrund nie ganz dunkel. Es ist unmittelbar klar, daB 
bei Messungen von Flachenintensitaten immer die Summe dor Fliiehen- 
intensitat des zu untersuchenden Objekts und des Himmclsgrunds ge- 
funden wird. Aber auch bei Messungen von Punktintensitiiten wird der 
Himmelsgrund mit hineinspielen, weil infolge der Luftunruhe immer end- 
liche Raumwinkelelemente herausgeblendet werden mussen. Ein Fixstern 
verhalt sich in diesem Zusammenhang wie eine kleine Flache, deren Aus- 
dehnung gleich der der Zitterscheibe ist. 

Das Licht des nachtlichen Himmelsgrunds setzt sich aus mehreren 
Bestandteilen zusammen. Zunachst kommt das Licht nicht einzeln wahr- 
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genommener Fixsterne in Frage. Wieviel Sterne zu diesem Licht bei- 
tragen, hangt von der Grade des benutzten Instruments ab. Ferner das 
dem zerstreuten Tageslicht analoge zerstreute Sternlicht, das Zodiakal- 
licht, das Polarlicht (Nord- oder Sudlicht) und schliedlich das sogenannte 
Erdlicht, das Eigenlicht der Erdatmosphare. Nach van Rhijn 1 ) fuhren 
wir die folgenden mittleren Werte an, die aus einer auf dem Mt. Wilson 
angestellten Beobachtungsreihe abgeleitet sind. 

Tabelle 1. 

Lichtquolle Relativer Anteil 


Diroktos Sternlicht 

18% 

Zerstroutos Sternlicht 

5% 

Zodiakallieht 

43% 

Polarlicht 

15% 

Erd licht 

19% 


Insgcsamt 3™0 pro Quadratgrad. 


Untcr direktem Sternlicht ist in der obigen Tabelle das Licht samt- 
Iicher Fixsterne verstanden. Es ist somit eine obere Grenze fur das in 
Frage konunende Licht nieht einzeln wahrgenomniener Fixsterne. 

Der Beitrag des direkten und des gestreuten Sternliehts ist in der 
Milchstrade am grttdten, wahrcnd das Zodiakallieht in der Hauptsaehe 
an den r rierkreisgebunden ist und in grttdcren Abstanden von der Ekliptik 
sehr klein ist. Die Helligkeit des Polarlichts und des Erdliehts allein ist 
etwa 4 ,n Grttdcnklassen ]>ro Quadratgrad. Mit einer Helligkeit von dieser 
GrOdcnordnung muU innner gcreehnet werden. 

Die Helligkeit des Himmelsgrundes ist ubrigens in versehiedenen Erd- 
teilen vcrschicdcn. Burns 2 ) fand in Surrey, England, eincn etwa dreitnal 
kleineren Wert a,Is van Rhi.jn auf dem Mt. Wilson, Hoffmkistkr 3 ) 
fand in der Karibisehen See etwa denselben nicdrigen Wert wie Burns, 
Yntkma 4 ) in Holland etwa denselben Wert wie van Rhijn. 

An vielen Beobaeht-ungsorten ist die Helligkeit infolge gestreuten 
Liehts von benachbarton Ntadtcn erheblich grader. (Jestreutes Mond- 
lieht ergibt natiirlioh eine starke Erhellung des Himmelsgrunds. Am Tag 
und aucb in der Diimmerung ist der Himinelsgrund so hell, dad nur Bc- 
obachtungen hellerer Objekte in Frage kominen. 

I in allgemeinen mud die Helligkeit des Himmelsgrundes bei astro- 
photometrischen Messungen berueksiehtigt werden. Bei photoelektrisehen 

] ) Publ. (Ironing* 1 !! 31. 1021. 

2 ) Astrophys. Journ. 16, 190. 1902. 

8 ) Vcroff. Univ.-Stornw. Berlin-BabolHborg 8, Heft 2. 1930. 

4 ) Publ. (Ironing*‘ii 22. 1009. 
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Messungen wird die Helligkeit des Himmelsgrundes gesondert (bei relativ 
weit geOffneter Blende) bestimmt und nachher in Abzug gebracht (vgl. 
S. 906). Bei photographischen Messungen geht man im Prinzip ahnlich 
vor, auf die praktische Ausfuhrung der Reduktion soil hier nicht naher 
eingegangen werden (vgl. S. 786). 

Bei sehr schwachen Objekten kann der EinfluB des Himmelsgrundes 
so groB werden, daB die Messungen unsicher und schlieBlich unmOglich 
werden. Diese prinzipielle Grenze fur astrophotometrische Messungen 
soli etwas genauer diskutiert werden. 

Wir wollendabei im folgenden mit einer Helligkeit des Himmelsgrundes 
von 4 m pro Quadratgrad rechnen. Wie wir gesehen haben, hat die 
kleinste Blende, die bei normalen Luftverhaltnissen in Frage kommen 
kann, einen Durchmesser von etwa 5", also eine Flache von 1,5 -10 -6 Qua¬ 
dratgrad. Der Helligkeit 4^0 pro Quadratgrad entspricht 18™5 pro 
1,5-10 -6 Quadratgrad. Ein Stern 19. GrOBenklasse ist infolgedessen 
etwa halb so hell wie ein Ausschnitt aus dem Himmelsgrund von der 
GrOBe der normalen Zitterscheibe des Sterns. 

Sterne unter der 19. GrflBenklasse wird man daher im allgemeinen 
nicht sicher photometrieren konnen. Bei sehr ruhiger Luft liegt die Grenze 
niedriger. In der Tat sind die schwachsten bis jetzt photometrisch ge- 
messenen Sterne etwa von der 21. GrOBenklasse, die schwachsten iiber- 
haupt photographierten von der 22. GrOBenklasse. 

Fur Flachenhelligkeiten ergibt eine ahnliche tJberlegung, daB photo- 
metrische Messungen im allgemeinen bis herab zu Flachenhelligkeiten 
von etwa G m pro Quadratgrad angestellt werden kOnnen. Bei sehr ge- 
nauen photoelektrischen Beobachtungen, bei denen der Himmelsgrund 
sorgfaltig eliminiert wurde, ist es allerdings gelungen, bis etwa 7 m pro 
Quadratgrad vorzudringen 1 ). Zum Vergleich sei angefiihrt, daB die durch- 
schnittliche Flachenhelligkeit des zentralen Teiles des Andromedanebels 
(bis 1' vom Zentrum) etwa 0 m pro Quadratgrad betragt. 

Die spektrale Zusammensetzung des Lichts desNachthimmels ist nicht 
wesentlich verschieden von der eines mittleren Sterns. Infolgedessen 
andert sich an dem angestellten Vergleich zwischeri Himmelsgrund und 
Sternhelligkeit nichts Wesentliches, wenn man zu den Verhaltnissen bei 
Aufnahmen mit einem Spaltspektrographen ubergeht. Praktisch bedeutet 
dies, daB der EinfluB des Himmelsgrundes bei Spaltspektrographenauf- 
nahmen fast immer ohne EinfluB sein wird, die Grenze liegt infolge der 
viel geringeren Lichtstarke der Spektrographenanordnung zur Zeit etwa 
bei Sternen 14. GrOBenklasse. 


J ) J. Stebbins und A. Whitford, Proc. Nat. Acad. Waah. 20, 93. 1934. 
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Bei Aufnahmen mit dem Objektivprisma liegen die Verhaltnisse anders. 
Die Verteilung des vom Himmelsgrund herriihrenden Lichts auf einer 
photographischen Platte in der Brennebene wird durch das Vorhanden- 
sein eines Objektivprismas nur wenig geandert. Dagegen wird jetzt das 
Sternbild tiber eine erheblich grOBere Flache ausgebreitet. Bei unver- 
breitertem Spektrum ist die VergroBerung etwa gleich dem Verhaltnis v 
der Winkeldispersion fur den auf der Platte wirksamen Wellenlangen- 
bereich w zum Winkeldurchmesser der Zitterscheibe z, d. h. (vgl. S. 359) 

esist: v dn/dA-w-P 

V= ' “- ( 68 ) 

Mit dn/dA--10“ 6 AngstrOm ^ 1 und w = 1000 Angstrom erhalt man: 

v =» 0,002 (P") = 7 (P°). (69) 

Beispielsweise ist mit P -15° (einer Reinheit des Spektrums von etwa 
10 Angstrom entsprechend, vgl. S. 359) v gleich etwa 100. Die durch 
Himmelsgrund und Luftunruhe bedingte Grenze liegt in diesem Fall 
infolgedessen etwa 5 GrttBenklassen hoher als fiir Beobachtungen im 
unzerlegten Licht, normal also etwa bei der 14. GrOBenklasse. 

Vollstandigkeitshalber sei noch bemerkt, daB die Grenze bei extrafokal 
aufgenommenen Bildern und verbreiterten Spektren bei entsprechend 
helleren Obj'ekten liegt. Ferner daB (lurch Einschalten von Filtern die 
Grenze nur wenig geandert wird. 

Bei kurzbrennweitigen Kameras, wo die Lichtstreuung in der photo¬ 
graphischen Sohicht eine grflBere Rolle spielt als die Luftunruhe, sowie 
bei einer Optik, deren ZerstreuungsHeheiben wesentlich grOBer sind als 
die Zitterscheiben, liegt die Grenze entsprechend hOher. Eine Liehtzer- 
streuung in der photographischen Schieht fiber ein (Jebiet von 0,03 mm 
Durchmesser hat etwa dieselbe Wirkung wie die normal© Luftunruhe bei 
etwas iiber 1 m Brennweite. Urn die (lurch die Luftunruhe (in Verbindung 
mit der Helligkeit des Hirmnelsgrunds) gesetzte Grenze zu erreichen, 
geniigen somit bei normaler Luft Brennweiten von ein paar Metern. Fiir 
die Ausnutzung extrcm ruhiger Luft kommen bei photographischen Be- 
obachtungen aber praktisch nur langbrennweitige Spiegelteleskope in 
Betracht. 

§ 7. Praktische Grenzen der Moglichkeiten der Astrophotometrie. 

Die in dem vorigen Paragraphen besprochcnon prinzipiellen Hellig- 
keitsgrenzen bei astrophotometrisehen Messungen werden in der Praxis 
nicht immer erreicht. 

Mit Thermoelementen und Radiometern gelangt man, wie schon er- 
wahnt, bei Messungen im unzerlegten Licht auch mit dem 250 cm-Spiegel 
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des Mt. Wilson-Observatoriums nur bis etwa zur 7. GrOBenklasse, bei 
Spektralmessungen nur noch bis zur 2. GrOflenklasse. Unterhalb dieser 
GrOBenklassen wird der Ausschlag zu klein, verglichen mit der MeB- 
unsicherheit. Die Photozelle ist schon viel empfindlieher. Bei einer Offnung 
von 250 cm hat man die MOglichkeit, bis zur etwa 16. GrOfienklasse 
vorzudringen (vgl. S. 914). 

Mit dem Auge sieht man bei 10 cm Offnung Fixsterne bis zur 12. oder 
13. GrOBenklasse. Gegeniiber Flachen ist das Auge sehr empfindlich 1 ). 
Bei Flachen von 1° Durchmesser liegt die Sehgrenze etwa bei 6 m pro 
Quadratgrad, so daB hier die Himmelsgrundgrenze leicht erreicht wird 
(vgl.' hierzu auch S. 159). 

Bei den visuellen spektralphotometrischen Messungen am Potsdamer 
80 cm-Refraktor (vgl. S. 443) lag die Helligkeitsgrenze bei etwa der 
5. GrOBenklasse. 

Mit hochempfindlichen photographischen Platten gelangt man fur un- 
zerlegtes Licht schon bei maBigen Expositionszeiten zur Himmelsgrund¬ 
grenze. Der Himmelsgrund wird bei dem Offnungsverhaltnis 1:5 bei Auf- 
nahmen mit einer Expositionszeit von etwa einer halben Stunde merk- 
bar. Fur andere Offnungsverhaltnisse ist die Expositionszeit etwa um- 
gekehrt proportional dem Quadrat des Offnungsverhaltnisses. Man wird 
die Expositionszeit wohl auf das Fiinffache, hOchstens das Zehnfache 
dieser Expositionszeit ausdehnen kOnnen. Mit kurzbrennweitigen Spiegel - 
teleskopen oder kleineren Objektiven werden im allgemeinen Expositions¬ 
zeiten von 1-2 Stunden das Maximum sein. Bei Teleskopen mit kleinerem 
Offnungsverhaltnis (etwa 1:20) waren allerdings sehr lange Expositions¬ 
zeiten nOtig, wollte man mit diesen die Grenze erreichen. 

Werden Filter gebraucht, so sind langere Expositionszeiten erforder- 
lich, und zwar um so langer, je schmaler der herausgefilterte Wellen- 
langenbereich ist. Zu berucksichtigen ist auch, daB im langwelligen Ge- 
biet auch mit orthochromatischen bzw. panchromatischen Flatten die 
Plattenempfindlichkeit nicht so hoch ist wie bei kurzeren Wellenlangen 
(vgl. S. 663). 

Bei spektraler Zerlegung mit Hilfe eines Objektivprismas geht die 
Lichtstarke je nach der Lange und, bei kiinstlich verbreiterten Spcktren, 
der Breite des Spektrums zuriick. Langere Expositionszeiten als fiir unzer- 
legtes Licht kommen aber, wie schon erwahnt (vgl. S. 363), nicht in Frage. 

Am wenigsten lichtstark ist die Spaltspektrographenanordnung. Hier 
geht am Spalt sowie im Prismensatz viel Licht verloren, im allgemeinen 
werden auch ziemlich lange Spektren benutzt. Je enger der Spalt, desto 
weniger lichtstark ist die Anordnung. 


Vgl. hierzu J. Hopmann, Astron. Nachr. 238, 285. 1930. 
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§ 8. Grenzen des beobachtbaren Teils des Spektrums. 

Die Erdatmosphare ist im Wellenlangenbereich 0,3 n bis etwa 14^ 
ftir astrophotometrische Beobachtungen geniigend durchsiehtig. Jenseits 
yon etwa 2950 Angstrom wird die Strahlung hauptsachlich durch Ozon- 
banden praktisch vollkommen absorbiert. Im Bereich zwischen etwa 
0,7 [jl und 14 [i sind starke Absorptionsbanden vorhanden, aber zwischen 
diesen ist die Erdatmosphare geniigend durchsiehtig. Im Bereich iiber 
14 fi liegen die Absorptionsbanden so dicht, daB alle Strahlung praktisch 
vollkommen absorbiert wird. 

GewOhnliche Glasoptik ist bis herab zu etwa 3800 A geniigend durch - 
sichtig. Mit nicht zu dicken Uviolglaslinsen gelangt man bis etwa 3400 A. 
Silberspiegel reflektieren gut fur Wellenlangen iiber etwa 3400 A, die 
neuerdings hergestellten Aluminiumspiegel (vgl. S.lll) reichen jedenfalls 
bis zur Atmospharengrenze bei 2950 A. 

Der Empfindlichkeitsbereich des Auges reicht von etwa 4000 bis etwa 
7600 A. Eine normale photographische Platte ist fiir Strahlung zwischen 
etwa 3200 und 5100 A empfindlich. Orthochromatische Platten reichen 
bis etwa 5900 A, panchromatische bis etwa (5800 A. Mit Infrarot-Platten 
kommt man bis etwa 11 000 A (vgl. S. 670). Kalium- und Natrium-Photo- 
zellen sind fur Strahlung zwischen ungefahr 3000 und 5500 A empfind¬ 
lich, bei Rubidium-Photozellen und nooh niehr bei Caesium-Photozellen 
ist das Maximum der Empfindlichkeit gegen Rot verschoben. Die Wellen- 
langengrenzen sind fiir Rubidium-Photozellen etwa 6000 A, fiir Caesium- 
Photozcllen etwa 7000 A (vgl. S. 883). Bei der Selenzelle reicht die 
Empfindlichkcit von 5000 bis etwa 1 1000 A. 

Im Ultraroten jenseits 1,1 // kommen nur noch die nicht selektiven 
lichtempfindlichen Organe, das Radiometer und besonders das r lhermo- 
element in Betracht. 

§ 9. Fundamentale und differentielle astrophotometrische Messungen. 

Wie schon mehrmals hervorgehoben, ist in der Astrophotometrie die 
Zahl der zu messenden Objekte auBerordentlich groB. 1 nfolgedessen spielt 
in dor praktischen Astrophotometrie die Frage der ArbeitsOkonomie 
eine groBo Rolle. Es geht aus dem l)ereits I large ste 11 ten hervor, daB eino 
streng mich den astrophotometrischcn Prinzipien durehgefuhrte Beob- 
achtung auch nur einer maliigen Anzahl von Objekten cinen erhoblichen 
Arbeitsaufwand erfordert. Im lnteresse der ArbeitsOkonomie geht man 
daher in der praktischen Astrophotometrie oft so vor, daB man zunachst 
die zu beobachtenden GrOBen fiir eine beschrankto Anzahl von Funda- 
mentalobjekten unter strenger Beriicksichtigung der astrophoto- 
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metrischen Prinzipien bestimmt, und dann die groBe Mehrzahl der Ob¬ 
jekte gewissermaBen durch einfache Interpolation (vgl. S. 330) an diese 
Fundamentalobjekte anschlieBt. Das photometrische System - mit fest- 
gelegtem Nullpunkt, konstanter bekannter Skala und konstanter be- 
kannter Spektralempfindlichkeitsfunktion - wird durch fundamentale 
Beobachtungen einer relativ geringen Anzahl von Objekten fest- 
gelegt. Fur die Mehrzahl der Objekte wird der AnschluB an das somit 
bestimmte System durch differentielle Beobachtungen erreicht. 
In Zusammenhang mit den fundamentalen Beobachtungen wird die Ex- 
tinktion untersucht (vgl. S. 523f.). Man hat es im ganzen hier mit einem 
Analogon zu einer in der Astrometrie zur hOchsten Vollkommenheit ent- 
wickelten Methode zu tun. 

Bei den fundamentalen astrophotometrischen Beobachtungen spielen 
im allgemeinen naturgemaB die Schwankungen in den atmospharischen 
Bedingungen eine groBe Rolle, indem die Fundamentalsterne oft xiber 
den ganzen Himmel oder liber groBe Teile des Himmels verteilt sein 
werden. Durch Wiederholung der Beobachtungen der Fundamentalobjekte 
wahrend vieler Beobachtungsnachte setzt man die entsprechenden Fehler 
herab. Bei den differentiellen Beobachtungen laBt sich derEinflu B der atmo¬ 
spharischen Schwankungen meist weitgehend eliminieren (vgl. S. 353). 

Ein ausgezeichnetes Beispiel zur Erlauterung des eben Dargestellten 
hat man in der visuellen Potsdamer photometrischen Durchmusterung 1 ) 
von Muller und Kempf. Ein Hinweis auf dieses Werk mOge hier geniigen 
(vgl. auch S. 436). 

In der photographischen Astrophotometrie bilden die Sterne der 
Nordpolarsequenz (vgl. S. 380) ein viel benutztes Fundamental- 
system. Bei differentiellem AnschluB an dies Fundamentalsystem spielen 
im allgemeinen die atmospharischen Schwankungen hinein. Der EinfluB 
wechselnder Durchsicht laBt sich, weil fur helle und schwaehe Sterne 
gleich groB, eliminieren, wenn in der mit der Nordpolarsequenz zu ver- 
gleichenden Gegend einige wenige helle Fundamentalsterne bekannt sind. 
Der EinfluB wechselnder Luftunruhe, der ja fur helle und schwaehe 
Sterne verschieden groB ist (vgl. S.356), spielt bei kurzeren Brennweiten 
sowie bei extrafokalen Aufnahmen nur eine geringe Rolle, kann aber unter 
Umstanden von Bedeutung sein und vergrOBert dann die Fehler der 
diff erentiellen Messungen. Auch die Sternfolgen der Selected Areas 
und der Harvard Standard Regions dienen mitunter als Fundamen¬ 
talsterne (vgl. S. 381). In diesem Fall ist der EinfluB der atmospharischen 
Schwankungen im allgemeinen wegen des kleinen Winkelabstands der zu 
vergleichenden Objekte gering. 


*) Publ. Astroph. Obs. Potsdam 9, 13, 14, 16 und 17. 1894-1907. 
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Wenn die fundamentalen und die differentiellen Beobachtungen mit 
verschiedenen Instrumenten angestellt werden, so muB auf einen even- 
tuell vorhandenen Unterschied der Spektralempfindhchkeitskurven ge- 
achtet werden. Ehe die GrOBenklassen der Fundamentalsterne gebraucht 
werden k6nnen, miissen sie auf das System des fur die differentiellen 
Beobachtungen benutzten Photometers reduziert werden. Fur die Sterne 
der Nordpolarsequenz sind Farbenindices bekannt. Unter diesen Um- 
st&nden ist die fragliche Reduktion leicht auszufuhren (vgl. hierzu S. 402). 

In Zusammenhang mit den in diesem Paragraphen erwahnten Fragen 
sei auch wegen der Ubertragung fundamentaler spektralphotometrischer 
Messungen auf § 4 hingewiesen. 

Ein relativ sehr hoher Grad der ArbeitsOkonomie wird durch photo- 
graphische Aufnahmen grOBerer Himmelsbereiche auf einer Platte erreicht. 
Hellere Sterne kOnnen mit relativ kurzbrennweitigen Kameras mit 
groBem Feld aufgenommen werden, so daB der ganze Himmel durch eine 
relativ kleinc Anzahl von Aufnahmen iiberdeckt- werden kann. Bei 
schwacheren Sternen ist auch bei den hier gewOhnlich zur Anwendung 
gelangenden maBigon FeldgrOBen die Zahl der Sterne auf einer Platte 
groB, gewOhnlioh mehrere Tausend, so daB die Expositionszeit pro Stern 
sehr klein ist. Die Auswertung der Flatten geschieht etwa mit Hilfe von 
Elektromikrophotometern relativ sehr schnell und bequem. 

§ 10. Astrophotometrie veranderlicher Objekte. 

Die dargestellten Methodon der praktischen Photometrie sind natur- 
geinaB bei veranderliehon Sternen genau so anwendbar wie bei 
Sternen koiiHtanten Lichts. Eh muB nur darauf Riicksicht genommen 
werden, daB die Helligkoit bei liingeren Expositionszeiten unter Um- 
standon wiihrend der Exposition veranderlich ist, so daB ein gewisser 
Mittelwert der Helligkoit gemessen wird. Auch kommen bei verander- 
liehen Sternen gegebenenfalls fortlaufende Bestimmungen der Hellig- 
keit in Hetruoht. 

1m allgemeinen wird ein veranderlicher Stern mit relativ nahestehen- 
dcn Sternen vergliehen. Eh wird eine Folge von Vergleichssternen aus- 
gewahlt, die <Ihh ganze Interval! der Helligkeitsschwankung des ver- 
andcrlichen Sterns mit passenclcn Helligkeitsstufen iiberdecken. Die 
GrOBenklassen der Vergleichssterne werden ein fiir allemal bestimmt. 
Der veranderlic'ho Stern kann dann immer leicht an einige Sterne der 
Stern folge (lurch differentielle Messungen angeschlossen werden. Diese 
Interpolation zwiHohon den Vergleichssternen kann mit irgendeinem 
Photometer geHchehen oder aber durch bloBes Schatzen, etwa nach der 
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Argelanderschen Stufenschatzungsmethode (vgl. S. 578). Die Schatzungen 
kOnnen unmittelbar am Himmel oder auf der photographischen Platte 
ausgefuhrt werden. 

Fiir viele Zwecke ist es nicht einmal nOtig, die GrftBenklassen der Ver- 
gleichssterne zu bestimmen. Wird nur immer dieselbe Folge von Ver- 
gleichssternen benutzt, so kflnnen beispielsweise die Zeiten der Maxima 
und Minima und somit eine etwa vorhandene Periode abgeleitet werden. 
Man erhalt die Lichtkurve bis auf eine unbekannte Transformation der 
Ordinaten. 

Durch wiederholte Bestimmungen der GrOBenklassen aller Sterne heller 
als eine gewisse Grenze wiirde man natiirlich schlieBlich alle verander- 
lichen Sterne bis zu dieser Grenze auffinden ktonen. Praktisch geschieht 
die Auffindung veranderlicher Sterne im allgemeinen nicht durch 
photometrische Helligkeitsmessungen, sondern unmittelbar durch Ver- 
gleich photographischer Platten, die zu verschiedenen Zeiten aufgenom- 
men worden sind. Die veranderlichen Sterne mit sehr kleinen Amplituden 
bilden in dieser Hinsicht eine Ausnahme (vgl. S. 916). 

Eine gewisse Ahnlichkeit mit den veranderlichen Sternen bieten die 
groBen und kleinen Planeten. Hier handelt es sich gleichfalls urn eine 
fortlaufende Verfolgung der Helligkeiten, die photometrischen Schwierig- 
keiten sind aber hier natiirlich infolge der Bewegung der Objekte unter 
den Fixsternen schwieriger. Man mufi entweder den Vorteil der Nahe 
der Vergleichssterne aufgeben oder auch den Vorteil, dall immer dieselben 
Vergleichssterne benutzt werden. 

§ 11. Ubersicht fiber die bei den 

verschiedenen astrophotometrischen Messungen benutzte Optik. 

Verschiedentlich wurde im vorhergehenden auf Forderungen, die bei 
astrophotometrischen Beobachtungen an die angewandte Optik zu stellen 
sind, aufmerksam gemacht. Es soli diese Frage jetzt im Zusammenhang 
kurz erftrtert werden. 

Wir betrachten zuerst Messungen in unzerlegtem Lioht. Bei photo- 
elektrischen Messungen werden im allgemeinen keine hohen Forderungen 
an die Optik gestellt. Die Offnung der gewOhnlichen Photozollen ist so 
groB, daB kein hoher Grad der Strahlenvereinigung notwendig ist, auch 
ist es innerhalb weiter Grenzen gleichgiiltig, wie das Licht in die Zelle 
gelangt. Nur bei schwachen Objekten, wo mit Rxicksicht auf den Himmels- 
grund kleinere Blenden notwendig sind, ist eine relativ gute Strahlen¬ 
vereinigung notwendig - wie iiberhaupt, um ein sehwaches Objekt vom 
Himmelsgrund trennen zu ktanen. Ein kleines brauchbares Feld geniigt 
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da die Beobachtungen immer in unmittelbarer Nahe der optischen Achse 
erfolgen. 

Messungen mit Thermoelementen erfordern infolge der Kleinheit der 
empfindlichen Flache einen ziemlich hohen Grad der Strahlenvereinigung. 
Praktisch kommen nur Spiegel in Frage, zumal die Spektralempfindlich- 
keitskurve breit ist. Auch hier ist nur ein ganz kleines brauchbares Feld 
erforderlich, so daB im ganzen der Parabolspiegel (vgl. S. 83 f) die ge- 
eignete Optik ist. 

Ahnlich liegen die Verhaltnisse bei hochempfindlichen Selenzellen, wo 
die empfindliche Flache ziemlich klein ist. 

Fur visuelle photometrische Beobachtungen muB die Abbildung so gut 
sein, daB das Auge nicht beim Anblick der Bilder gestOrt wird. Es kommt 
hauptsachlich auf eine geniigende Hebung der Farbfehler an. Ein kleines 
Feld reicht im allgemeinen aus, da die Messungen gewtthnlich im Zentrum 
des Feldes angestellt werden. Ein gutes Fraunhofersches Objektiv ge- 
niigt fiir visuelle Photometrie. 

Die Offnungen miissen bei Sternbeobachtungen mit Thermoelementen 
groB sein, mit Photozellen und Selenzellen mittelgroB oder groB, infolge 
der relativ ziemlich niedrigen Empfindlichkeit dieser lichtempfindlichen 
Organe. Bei visuellen Beobachtungen werden meist kleine oder mittel- 
groBe Off nun gen gebraucht. Das Auge ist relativ empfindlich und schwache 
Objekte werden meist photographisch beobachtet. Die Brennweiten wer¬ 
den hier gewtthnlich unter Riioksieht auf Montierung und Optik (Offnungs- 
verhaltnis) festgesetzt. 

Bei photographisch-photometrischen Messungen werden im allgemei¬ 
nen grdBere Forderungon an die Optik gestellt. Die Strahlenvereinigung 
darf nicht schleeht sein, sonst wird die Optik zu wenig lichtstark. Fine 
UiiHcharfe von der (JrOBenordnung 5" sehadet jedoch nicht, da doch die 
Zitterscheibe (vgl. S. 352) etwa dieso (JrOBo hat, auch hat cs wegen der 
Diffusion in der empfindlichen Schicht und wegen des Plattcnkorns nicht 
viel Zweck, die ITnscharfe-Streuung kleiner als etwa 0,03 mm zu nmehen 
(0,03 mm entsprechen mehr odor weniger als 5*, je nachdem dio Brenn- 
weite kleiner oder grOBer als 125 cm ist). 

Infolge der Eigenschaft der Platte, auf Intensitiiton unter dem (von 
der Expositionszeit abhiingigen) Schwellcnwert nicht anzusprechen, ist 
es von Bodeutung, daB die Verteilung der versohiedonen Wellenlilngen 
im Zerstreuungsbild auf der Platte gleichnniBig ist. Sonst kommen bei 
hellen und schwachen Sternen die verschiedenen Wellenlilngen nicht in 
gleicher Weise zur Wirkung. Das bei Linsenobjektiveri praktisch immer 
vorhandene sekundiire Spektrum kann also bei photographisch-photo- 
metrischen Messungen schadlich wirken. Jedoch ist zu bedenken, daB 

Hiuirih. <1. Kxporitnontal]ihyHik, Bd. XXVI. 24 
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infolge der ungleichen Diffusion in der empfindlichen Schicht fur ver- 
schiedene Wellenlangen ein Effekt der betrachteten Art auch dann vor- 
handen ist, wenn durch die Optik keine Farbenstreuung verursacht 
wird 1 ). Man muB also im allgemeinen immer mit diesem in seiner Wir- 
kung dem Purkinje-Effekt der photographischen Platte gleichen Effekt 
rechnen (bei extrafokalen Aufnahmen fallt der Effekt praktisch fort). 
Man wird ja auch sowieso bei strengen photometrisehen Messungen die 
Beobachtungen so anlegen, daB der Purkinje-Effekt und analoge EfEekte 
eliminiert werden (vgl. S. 344). 

Man wird gew&hnlich fur photographisch-photometrische Messungen 
ein ziemlich groBes brauchbares Feld verlangen, bei kurzbrennweitigen 
Kameras etwa ein Feld von 10° x 10° bis 25° x 25°, bei langeren Brenn- 
weitenvon 2° x 2°bis 10° x 10° (vgl. S. 115 und 367). Es werden also ziem- 
lich hohe Forderungen in bezug auf die Hebung von Koma, Astigmatismus 
und BildwOlbung gestellt. Diese werden in hohem MaB erfiillt, bei kurzen 
Brennweiten von den Spezialobjektiven Ernostar u. a., bei mittleren 
Brennweiten von Triplets, Petzval-Linsen und Vierlinsern sowie von den 
Spiegelteleskopen mit groBem Feld von K. Schwarzschild und B. 
Schmidt, bei groBen Brennweiten von dem Ritchey-Chretien-Spiegel- 
teleskop und Spiegelteleskopen mit Korrektionslinse nach Ross (vgl. 
S. 87). 

Im allgemeinen wird die Wirkung eines Objekts auf der photographi- 
schen Platte in der Brennebene von dem Winkel der Sehlinie mit der 
optischen Achse, d. h. von dem Abstand des Bildes vom Plattenzcntrum, 
abhangen. Es wird im allgemeinen erforderlich sein, eine Reduktion auf 
das Plattenzentrum anzubringen (vgl. S. 788). 

Die Offnung einer photographisch-photometrischen Apparatur wird, 
je nach dem Verwendungszweck, sehr verschieden groB gewahlt. Prak¬ 
tisch kommen Oflfnungen von einigen Zentimetern bis 250 Zentimeter vor. 
Fur die Beobachtung hellerer Sterne, deren durchschnittlieher Winkel- 
abstand relativ groB ist, werden kurze Brennweiten benutzt, fiir schwache 
Sterne lange Brennweiten. Bei normaler Luftunruhe werden die Sterne 
voneinander und vom Himmelsgrund schon bei einer Brcnnweite von 
einigen Metern etwa so gut getrennt, wie iiberhaupt niOglich (vgl. 
S. 357). 

Auf die Fragen betrefifs der Forderungen an die Optik bei spektral- 
photometrischen Messungen soli hier nicht naher eingegangen werden. 
Es sei auf die Diskussion S. 469f. verwiesen. 

1 ) Vgl. F. E. Ross, The Physics of the Doveloped Photographic Image. New York 
1924. 
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ZWEITES KAPITEL. 

Helligkeitsmessungen. 

§ 1. GroBenklassensysteme. 

Nullpunkt, Spektralempfindlichkeitsfunktion, Skala. 

Im vorhergehenden Kapitel sind die allgemeinen Definitionen und 
Prinzipien der messenden Astrophotometrie dargestellt worden. Die na- 
turgemaB oft schematischen Ausfiihrungen jenes Kapitels sollen jetzt 
erganzt werden. Wahrend dort auf eine Darstellung des organischen 
Zusammenhangs des ganzen Gebiets Gewicht gelegt wurde, sollen jetzt 
eine Reihe in der astrophotometrischen Praxis wichtiger feinzelprobleme 
jedes fiir sich etwas genauer behandelt werden. Den Ausgangspunkt 
der Diskussion kOnnen wir im allgemeinen der Darstellung des vorigen 
Kapitels entnehmen. Es sei noch bemerkt, daB hier auf die Praxis der 
Messungen nieht naher eingegangen wird, dieser Gegenstand wird in den 
folgenden Beitragen des Bandes dargestellt. 

Die Einzelprobleme werden in der folgenden Reihenfolge behandelt: 
Zunaehst Probleme der Helligkeitsmessung (Messung einer integralen 
effektiven Intensitat) in diescm Kapitel, dann Probleme der Farben- 
indexmessung (Messung zweier oder mehrerer integraler effektiver Inten- 
sitaten) ini dritten Kapitel und schlieBlieh Probleme der Spektralphoto- 
metrie im vierten Kapitel. Dabci wird in jedern Kapitel zuerst auf Fix- 
stern messungen, dann auf Messungen von Flilehen eingegangen werden. 

In den Paragraphen 8 und 5, Kap. I wurde gezeigt, wie mit verschie- 
denen liehteinpfindlichen Organon eventuell in Verbindung mit verschie- 
denen Filtern duroh Messungen im unzerlcgten Lieht versehiedene inte¬ 
gral effektive Intensitaten bcstimint werden kttnnen. Wie in § 4, Kap. I 
dargestellt, kotinen integrale effektive Intensitaten uninittelbar als Malic 
der seheinbaren Helligkeit verwertet werden. 

Die wichtigsten Malic der seheinbaren Helligkeit wind die visuelle 
GrOBonklasse, die ph otograph isehc (JrttBenk lasso, die photo v isuel Ie 
GrOBenldasse und die radiometrisehe GrftBenklasse. Hinzu komrnt 
noch die der Gesamtintensitiit entspreehende bolometrisehe GrttBen- 
klasse, die der direkten Messung nioht zuganglioh ist (vgl. die Definitionen 
S. 887, 888, 88<) und S. 851). 

Die Form der Definition dieser System-(JrOBenklassen sei hier noeh- 
mals wiedergegeben. Die integrale effektive Intensitat ist gegoben 
dureh: 


W (H) -M H) I A dl, 


(1) 
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wo die 1^ die scheinbaren spektralen Intensitaten des Objekts sind, die 
die spektralen Empfindlichkeiten des gesamten Photometers ein- 
schlieBlich der Erdatmosphare. Die Spektralempfindlichkeit <p^ ist das 
Produkt der Durchlassigkeitszahl der Erdatmosphare, der Durchlassig- 
keitszahl der Optik, der Durchlassigkeitszahl des eventuell benutzten 
Filters und der Spektralempfindlichkeit des benutzten lichtempfindlichen 
Organs. Die Spektralempfindlichkeitsfunktion cp^ ist fur das photo- 
metrische System charakteristisch. 

Die System-GrftBenklassen sind definiert durch 

m (s) =C-2,5logW (8) , (2) 

wo C eine Konstante ist, die den Nullpunkt des Systems festlegt. 

System-GraBenklassen konnen sich gemaB Gl. (1) und (2) infolge von 
Unterschieden der Spektralempfindlichkeitsfunktion und des 
Nullpunkts unterscheiden. 

Ware fiir ein System im Ausdruck Gl. (2) der Faktor von IogW (H) 
von 2,5 verschieden, so ware die Skala des Systems eine andere. Der 
(an sich willkiirliche) Faktor 2,5 definiert die jetzt immer erstrebte 
Pogsonsche Skala. Infolge systematischer MeBfehler kann die Skala eines 
praktischen Systems von der erstrebten Pogsonschen abweichen. Unter- 
schiede der Skala sind infolgedessen neben Unterschieden im Nullpunkt 
und in der Spektralempfindlichkeitsfunktion zu diskutieren. 

In einem wohldefinierten System soil die Spektralempfindlichkeits- 
funktion von der Helligkeit des Objekts unabhangig sein. In praktischen 
Systemen ist diese Forderung nicht immer erfiillt (Purkinje-EfFekt). In 
die Diskussion der Unterschiede von System-GrOBenklassen musson folg- 
lich eventuelle Anderungen der Spektralempfindlichkeitsfunk- 
tion mit der Helligkeit mit einbezogen werden. 

Wir besprechen die genannten System-GroBenklassen der Reihe nach, 
indem wir die Spektralempfindlichkeitsfunktion und die Definition des 
Nullpunkts angeben. Auch soil fur jede System-GrOBenklasse kurz dar- 
auf eingegangen werden, wie man vorgegangen ist, uni den Pogsonschen 
Skalenwert zu erreichen und um die Spektralempfindlichkeitsfunktion 
konstant zu halten. 


§ 2• Visuelle GroBenklassen. 

Bei visuellen Beobachtungen ohne Filter ist die Spektralem]>findlich- 
keit fur die Wellenlange X gleich dem Produkt aus dem Transmissions- 
koeffizienten der Erdatmosphare p A , der Durchlassigkeitszahl der Op¬ 
tik und der Empfindlichkeit des Auges fj v) : 


(3) 
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GewOhnlich wird die ^ v) -Funktion noch normiert, so daB sie im Maxi¬ 
mum gleich 1 ist. 

Die folgende Tabelle gibt mit der Wellenlange als Argument innerhalb 
des in Frage kommenden Wellenlangenbereichs typische Werte fur p A , 
q x , f^ v) und dem entsprechenden normierten (p^\ Die Transmissions- 
koeffizienten p* gelten fur Potsdam 1 ) (SeehOhe 100 m, vgl. S. 525), die 
Durchlassigkeitszahlen q A fur ein nor males achromatisches Objektiv von 
10 cm Offnung 2 ). Die von der Wellenlange praktisch unabhangigen 
Reflexionsverluste sind nicht beriicksichtigt. Fur die Empfindlichkeit 
des Auges sind diejenigen Werte angegeben, die bei heller Lichtquelle 
giiltig sind 3 ) (vgl. unten). 


Tabelle 2. 


X 

PA 

9a 


„(v; 

n 

0,40 fi 

(0,63) 

0,94 

0,0004 

0,0003 

0,42 

(0,07) 

0,93 

0,0040 

0,0031 

0,44 

0,700 

0,93 

0,023 

0,019 

0,40 

0,740 

0,96 

0,060 

0,053 

0,48 

0,704 

0,98 

0,139 

0,129 

0,50 

0,781 

0,98 

0,323 

0,307 

0,. r )2 

0,795 

0,98 

0,710 

0,687 

0,54 

0,808 

0,98 

0,954 

0,938 

0,50 

0,819 

0,98 

0,995 

0,991 

0,58 

0,830 

0,98 

0,870 

0,879 

0,00 

0,840 

0,98 

0,631 

0,645 

0,02 

0,850 

0,98 

0,381 

0,394 

0,04 

0,801 

0,98 

0,175 

0,183 

0,00 

0,871 

0,98 

0,061 

0,065 

0,08 

0,881 

0,99 

0,017 

0,018 

0,70 

(0,89) 

(0,99) 

0,0041 

0,0045 

0,72 

(0,90) 

(0,99) 

0,00105 

0,00116 


Wie man nicht, untcrseheiden sich fj v) und <^ v) nur sehr wenig. Die 
Spektrakmipflndlichkeitsfunktion bei visuellen Beobachtungen ist somit 
in der Hauptsaehe (lurch die Empfindlichkeitsfunktion des Auges ge- 
geben, indem die Durehlassigkeit der Atmosphare und der Optik im 
visuellen Wellenlangenbereieh nicht stark veranderlich ist. Praktisch 
kann man von dem kleinen Unterschied zwisehen f| v) und </4 v) ganz ab- 
sehen. Dies hat aueh zur Folge, daB man die Unterschiede in der Spek- 

J ) Vgl. ,J. Wi lsiN ci, Publ. Astroph. Ohs. Potsdam 80. 1924. 

2 ) Vgl. J. Wilhinu, Astron. Nachr. 142, 241. 1897. 

8 ) Standardworto der intornationalen Bdleuchtungskommission, Gonf 1924, dom 
Handbuch d. Astrophysik, Bd. 2, I, S. 14, entnommon. 
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tralempfindlichkeitsfunktion, die durch die Anderungen der Durchlassig- 
keit der Atmosphare von Ort zu Ort und der Durchlassigkeit der Optik 
von Fernrohr zu Fernrohr verursacht werden, vernachlassigen kann. 

Die Empfindlichkeitsfunktion des menschlichen Auges kann im allge- 
meinen nicht als konstant angesehen werden. Vielmehr ist sie von der 
Helligkeit des Objekts abhangig. Beim Ubergang zu immer schwacheren 
Objekten verschiebt sich die Empfindlichkeitskurve immer mehr gegen 
Violett. Dies ist das Purkinjesche Phanomen (vgl. S. 158 und Abb. 58, 
S. 158). Jedoch ist bei Objekthelligkeiten fiber einer gewissen Grenze die 
Spektralempfindlichkeitskurve jedenfalls sehr nahe konstant 1 ). Die in 
Tabelle 2 angeftihrte EmpfindUchkeitsfunktion bezieht sich auf das Ge- 
biet groBer Objekthelligkeiten. Natiirlich schwankt die Empfindlichkeits- 
kurve von Person zu Person und auch bei derselben Person im Laufe 
der Zeit, im betrachteten Gebiet sind aber die Schwankungen nicht sehr 
bedeutend. 

Die Objekthelligkeit, bei der der Purkinje-Effekt einsctzt, ontspricht 
etwa der eines Sterns 2.-3. GrftBenklasse bei Beobachtung init dem un- 
bewaffneten Auge 2 ). Bei Fernrohrbeobachtungen liegt die Grenze, jo nach 
der Offnung des Fernrohrs, bei schwacheren Sternen. Berechnct man 
mit Zinner (loc. cit.) den Helligkeitsgewinn mit der PupillonOffnung 
7 mm und einem Lichtverlust im Objektiv von 10% bei kleinercn, bis 
20% bei grOBeren Objektiven, so ergibt sich der folgende Zusammenhang 
zwischen ObjektivOffnung und GrenzgrOBe 3 ). 

Tabelle 3. 

Objektivoffnung GrenzgroGn, unterhalh dvr 
der Purkinje-Effekt einstd-zt 


2 cm 

4 , ! , 8 

4 

6,2 

6 

7,1 

8 

7,7 

10 

8,2 

15 

9,1 

20 

9,6 

40 

11,1 

60 

12,0 


Unbewaffnetes Augo: GronzgroBe 2",’5. 

2 ) Vgl. Brodhtjn, Inauguraldissertation. Berlin 1887. 

2 ) Vgl. E. Zinneb, Veroff. Remeis-Stemwarte 2. 1926. 

3 ) Vgl. auch C. Hopfmeister, Astron. Hdb. d. Bundes dor Stornfr. S. 32, wo 
fur die Berechnung der Sehgrenze die PupillenofTnung glt^ich 8 mm gPHotzt wird, 
wobei vorziigliche Ubereinstimmung mit Messungen von Hoffmeisteii und Zinneb 
erreicht wird. 
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Die Beobachtungen fur die Potsdamer Durchmusterung (P. D.) von 
Muller und Kempf 1 ) fanden fast immer bei so groBen Offnungen statt, 
daB die betreffende GrenzgrOBe unter der GrOBe der jeweils beobachteten 
Sterne lag (vgl. Zinner, loc. cit.). Die Spektralempfindlichkeitsfunktion 
der P. D. muB deshalb der in Tabelle 3 angefiihrten sehr nahe ent- 
sprechen. 

Die fruhesten Beobachtungen E. C. Pickerings fur die Revised 
Harvard Photometry (R. H. P.) 2 ) wurden mit einem Meridianphoto- 
meter von nur 4 cm Offnung angestellt. Der Lichtverlust im Meridian- 
photometer war auBerdem groB, so daB fiir die Mehrzahl der beobach¬ 
teten Sterne die Purkinje-Grenze unterschritten wurde. Dementsprechend 
ist die Spektralempfindlichkeitskurve des Photometers imVergleich mit 
der in Tabelle 3 angefiihrten gegen Violett verschoben. Bei den spateren 
beobachtungen Pickerings wurden grOBere Offnungen benutzt, so daB 
die Verschiebung gegen Violett kleiner war. 

Der Nullpunkt des GrOBenklassensystems der P. D. wurde so fest- 
gelegt, daB sich fiir die benutzten 144 Fundaraentalsterne zwischen den 
GrOBenklassen 4 1 !*5 und 7*“3 im Mittel dieselbe GrOBenklasse errechnete 
wie aus den (geschatzten) GroBen klassen der Bonner Durchmusterung. 
Hierdurch wurde erreicht, daB im System der P. J). die GrenzgrOBe der 
Sichtbarkcit mit bloBem Auge beirn herkOmmlichen Wert von etwa der 
0. bis 7. GrOBenklasse liegt, vor allem aber, daB die GrOBenklassen- 
angaben der B. D. keine sehr groBen Unterschiede gegen die P. D. auf- 
weisen (fur Sterne schwacher als (> m ist die Skala der B. D. nicht weit 
von der Pogsonschen cntfernt, vgl. S. 575). 

Der Nullpunkt deH GrOBenklassensystems der R. H. P. ist durch Fest- 
legung der GrdBenklasse des Polarsterns auf 2'!M5 gegeben. Diese Art 
der Festlegung des Nullpunkts war bei dem benutzten Meridianphoto- 
metcr bequem. Fur die sudliehen Sterne, die mit dem Polarstern nicht 
direkt verglichen werden konnten, wurde der Nullpunkt durch AnschluB 
an Sterne zwischen —30“ und i 00° Deklination bestimmt. (Die Beob¬ 
achtungen wurden hauptsaohlich in (Cambridge, Mass., unter i 42° Breite, 
und in Arcquipa unter -1 (> rj Breite angestellt. Sterne im genannten Giirtel 
konnten an beiden Orten cinigermaBen sicher beobachtet werden). 

Es sei nochmals bemerkt, daB die Festlegung des Nullpunkts eines 
GrOBenklasscnsystems willkiirlich ist. Die Festlegung kann durch An- 
gabe des mittlcren Unterschieds gegen die P. I). oder die R. H. P. fiir 
gewisse ausgewahlte Sterne — gewOhnlich Sterne der (>. GrOBenklasse — 
charakterisiert werden. Allgemein wird der Nullpunkt eines Systems 

Loc. cit, S. 356 Anrn. 1. 

2 ) Ann. Harvard Coll. Obs. 50. 1908. 
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durch den AnschluB an das CGS.-System charakterisiert, indem man zu 
absolnten Intensitaten oibergeht. Hierauf kommen wir S. 403 zuruck. 

Die Skala der P. D. stimmt zwischen 3 m und der GrenzgrOBe des 
Katalogs - etwa 8 m - wohl mit der erstrebten Pogsonschen iiberein. 
Mit ZOllnerphotometern (Nicolprismen) laBt sich ein GrOBenklassen- 
intervall wie das hier in Prage kommende geniigend sicher uberbriicken. 
Bei den Potsdamer Messungen wurden nur sehr selten GrOfienklassen- 
unterschiede von mehr als 2*f5 auf einmal iiberbruckt. Die hellsten 
Sterne (heller als 2™2) wurden nicht direkt an die Fundamentalsterne 
angeschlossen. Fur diese und einige andere helle Sterne, im ganzen 59, 
hat Zinner (loc. cit.) die Potsdamer Messungen neu reduziert und ver- 
besserte Werte der GrOBenklassen abgeleitet. Man darf annehmen, daB 
nach dieser Reduktion der hellen Sterne fur das ganze System der P. D. 
die Skala sehr nahe den Pogsonschen Wert hat. 

Betreffend der Skala der R. H. P. gilt Ahnliches. In bezug auf photo- 
metrisches Prinzip und GrOBenklassenintervall des ganzen Systems sind 
keine wesentlichen Unterschiede vorhanden. 

Die Frage, ob die fur das System charakteristische Spektralemp- 
findlichkeitsfunktion konstant ist, darf wohl im Fall der P. D. 
bejaht werden. Fast immer lag bei den Potsdamer Messungen die Hellig- 
keit der Sternbilder iiber der Grenzhelligkeit, bei der der Purkinje-Effekt 
einsetzt (vgl. S. 374). Durch Benutzung von Blenden und von verschie- 
denen Fernrohren wurde die mittlere Objekthelligkeit, bei der die photo- 
metrischen Vergleiche stattfanden, annahernd konstant gehalten. Bei den 
Messungen fur die R. H. P. ist, wie bereits erwahnt, diese Bedingung im 
allgemeinen nicht erfiillt, namentlich nicht bei den Messungen mit dem 
4 cm-Meridianphotometer. Man muB deshalb erwarten, daB hier die 
Spektralempfindlichkeitsfunktion bei den schwacheren Sternen mehr 
nach Violett liegt als bei den helleren. In der Tat geht aus Vergleichen 
mit der P. D. hervor, daB dies der Fall ist. 

Bei Beobachtungen veranderlicher Sterne ist es meist nicht mOglich, 
dafxir zu sorgen, daB die Helligkeit der Sterne im Fernrohr so groB ist, 
daB der Purkinje-Effekt noch keine Rolle spielt. Vielmehr liegen schwa- 
chere veranderliche Sterne oft ziemlich nahe an der Sehgrenzc der ge- 
wOhnlich nicht sehr groBen bei diesen Beobachtungen benutzten Instru- 
mente. Beobachter, die unter diesen Umstanden mit verschieden groBen 
Instrumenten beobachten, werden verschiedene Spektralempfindlich- 
keitsfunktionen haben, auch sind im Purkinje-Gebiet die Unterschiede 
in der Spektralempfindlichkeitsfunktion unter gleichen auBeren Umstan¬ 
den von einem Beobachter zum andern oft ziemlich groB. Infolge des 
Purkinje-Effekts wird die Spektralempfindlichkeitsfunktion wahrend des 


II. Kap. § 3. Photographische Grofienklassen. 


877 


Lichtwechsels des veranderlichen Sterns variieren. Namentlich bei roten 
Veranderlichen groBer Amplitude sind die Schwankungen betrachtlich. 

Wie schon friiher erwahnt (vgl. S. 345), wird der EinfluB des Purkinje- 
EfEekts herabgesetzt durch Benutzung von Eiltern, die einen nicht zu 
breiten Wellenlangenbereich herausfiltern. Filterbeobachtungen stellen 
auch in dieser Hinsicht einen tjbergang zu spektralen Beobachtungen, 
wo ja der Purkinje-Effekt ohne EinfluB ist, dar. Minnaebt und van 
deb Bilt haben die Frage quantitativ untersucht 1 ). Sie fanden beispiels- 
weise, daB mit einem Schottschen Gelbgriinfilter (VG 1), das fur einen 
roten Stern einen Lichtverlust von 0™8 verursacht, der Purkinje-Effekt 
auf etwas weniger als die Halfte herabgesetzt werden kann. Wir kommen 
auf diese Frage noch zuriick (vgl. S. 396). 

§ 3. Photographische Grofienklassen. 

Bei photographischen Beobachtungen ohne Filter ist die Spektral- 
empfindlichkeit (p { f' e) gleich dem Produkt aus dem Transmissionskoeffi- 
zienten der Erdatmosphare p A , der Durchlassigkeitszahl der Optik q x 
und der Empfindlichkeit der benutzten photographischen Platte fj Per) : 

(4) 

Wie gewOhnlich pflegt man die ^^-Funktion so zu normieren, daB 
sie im Maximum gleich 1 ist. 

Die folgende Tabelle gibt typisehe Werte fiir p*, q Xf f^ Pff) und <y4 Pff) . 
Die Transmissionskoeffizienten p* sind die fiir Mt. Wilson giiltigen mitt- 
leren Werte 2 ), die Durch lassigkeitszahlen q* entsprechen einer Optik mit 


T a hollo 4. 


. A . 

I>A 

Ox 

f 'f 

vf . 

0,80/ t 


0,02 

0,0 


0,32 

0,54 

0,00 

0,1 

0,0 

0,34 

0,59 

0,30 

0,2 

0,0 

0,3(1 

0,(53 

0,58 

0,3 

0,1 

0,38 

0,67 

0,64 

0,7 

0,4 

0,40 

0,71 

0,69 

0,9 

0,6 

0,42 

0,76 

0,74 

1,0 

0,8 

0,44 

0,79 

0,79 

1,0 

0,9 

0,46 

0,81 

0,82 

1,0 

1,0 

0,48 

0,84 

0,83 

0,9 

0,9 

0,50 

0,86 

0,84 

0,4 

0,5 

0,52 

0,87 

0,85 

0,0 

0,0 


^Monthly Not. Roy. Awtron. Soc. 92, 422. 1032. 
2 ) Vgl. loc. cit. S. 355 Anm. 1. 
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zweifacher Spiegelung an frisch versilberten Silberspiegeln. Die Werte 
fur die Plattenempfindlichkeit entsprechen der Platte Eastman Super¬ 
sensitive 1 ). Alle gewOhnlichen photographischen Platten (d. h. nicht 
orthochromatische oder panchromatische) haben ahnliche Empfindlich- 
keitskurven, wenn auch kleinere Unterschiede vorhanden sind. 

Im Gegensatz zu den Verhaltnissen bei visuellen Beobachtungen ist 
die Spektralempfindlichkeitskurve hier wesentlich von dem Verlauf der 
Kurven fur den Transmissionskoeffizienten der Erdatmosphare und der 
Durchlassigkeitszahl der Optik abhangig. Dies gilt namentlich fiir den 
ultravioletten Teil der Spektralempfindlichkeitskurve. Man wird deshalb 
mit grOBeren Unterschieden zwischen verschiedenen Instrumenten und 
verschiedenen Beobachtungsorten rechnen miissen. 

Gew5hnlich.es Glas absorbiert kurzwelliges Licht unter 3700 Angstrom 
so stark, daB normale Objektive jenseits dieser Grenze praktisch nicht 
durchlassig sind. Das sog. Uviolglas 2 ) ist in den erforderlichen Dicken 
bis etwa 3400 Angstrom einigermaBen durchlassig, also etwa mit einem 
Silberspiegel vergleichbar. Aluminiumspiegel (vgl. S. Ill) reflektieren 
noch gut bis zu der Grenze, wo die Erdatmosphare praktisch alles Licht 
absorbiert (2950 Angstrom). 

Bei fokalen Sternaufnahmen hangt die Spektralempfindlichkeitskurve 
bei Linsenobjektiven vom chromatischen Korrektionszustancl des Objek- 
tivs ab und ist fiir Spiegel und Linsen etwas verschieden (vgl. S. 357). 

Den Grad der Verschiedenheit der Spektralempfindlichkeitskurven fiir 
verschiedene Optik und verschiedene photographische Platten zcigt nach 
Kienlk 3 ) Abb. 1. Die Kurven beziehen sich auf die folgonden Kombina- 
tionen von Optik und Platte: 

P Seed 30+ 10cm Uviol-GIas (nach Pahkhurht). 

B Eastman SuporHontutivo + 5 cm Uviolglas (nach Brill) 4 )* 

I Eastman 33 5 ) + 15 cm gowohnliches Glas 0 ), 

II Eastman 40 6 )-h 15 cm gowohnlichew Glas 6 ), 

IU Eastman 33 6 ) -\-10 cm Uviolglas 7 ), 

IIU Eastman 40 5 ) -i-10 cm Uviolglas 7 ). 

Die photographische Platte zeigt, wie schon oft bemcrkt, cinen dem 
Purkinje-Effekt des Auges analogen Effekt. Die Verhaltnisse sind weniger 

x ) Vgl. A. Brill, Veroff. Univ.-Stemw. Berlin-Babelsborg V, 1. 1924. 

2 ) Vgl. die Schottnchen Glaslisten. 

8 ) Z. f. Astrophys. 2, 95. 1931. 

4 ) Loc. cit. Anm. 1. 

- 6 ) Vgl. Jones und Sandvik, Journ. Opt. Soc. Amer. 12, 4. 1926. 

6 ) DurcfH&ssigkeitszahlen bei King, Bull. Harvard Coll. Obs. 879. 1930. 

7 ) Durchlassigkeitszahlen in dem Schottschen Katalog. 
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tibersichtlich als beim Auge, namentlich bei fokalen Aufnahmen, insbe- 
sondere bei fokalen Aufnahmen mit Linsenobjektiven. 

Zusammenfassend kann man sagen, daB bei photographischen GrOBen- 
klassensystemen grGfiere Unterschiede in den Spektralempfindlichkeits- 
funktionen vorhanden sind als bei visuellen GrtfBenklassensystemen. 

Der Nullpunkt photographischer GrOfienklassensysteme wird durch 
AnschluB an die visuellen GrOBenklassensysteme festgelegt. Im Prinzip 
kGnnte man den AnschluB durch irgendeinen ausgewahlten Stern vor- 
nehmen, indem man fiir diesen gleiche visuelle und photographische 


IUEU IP EB 



Abb. 1. 

Sp(‘ktral<Mnp(iu(lli(*lik(Mtskurv(‘n versehicdonor photograph ischor Photometer 1 ). 


GrtiBcnklassen festsetztc. Man crreicht aber cincn sichercren und bcque- 
mcron AnschluB (lurch Benutzung mehrcrer Sterne. 

Wie leicht einzuschcn ist - wir werden die Frage in § 8 gonauer er- 
Ortcrn-, crreicht man, daB die (JrttBenklassen der Sterne in zwei vcrschie- 
denen Systemen sich nur durch cine Konstante unterncheidcn, wenn man 
sich auf Sterne beschrankt, die irgcndwio so ausgewahlt sind, daB die 
Intensitatsverteilung irn Spektrum fiir alle Sterne die gleiche ist. Die 
Konstante ist von der Festlegung der Nullpunkte in den beiden Syste- 
men ahhangig. 

Alle Sterne der Spektralklasse AO der Harvardklassifikation haben 
sehr nahe dicselbe Intensitatsverteilung im Spektrum. Man errcicht 


i ) Mach H. Kiknlk, Z. f. Astrophys. 2, 99. 1931. 
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folglicli einen wohldefmierten AnschluB der photographischen GrOBen- 
klassen an die visuellen, indem man festsetzt, daB visuelle und photo- 
graphische GrOBenklassen fur Sterne des Spektraltypus AO zusammen- 
fallen sollen. GewOhnlich wahlt man auBerdem noch die AnschluB- 
steme innerhalb eines beschrankten GrOfienklassenintervalls (S r S L 5-&f5), 
teils um beim AnschluB von etwa vorhandenen Skalenfehlern der photo- 
metrischen Systeme unabhangig zu sein, hauptsachlich aber auch, weil 
man nicht sicher sein kann, dafi fiir alle AO-Sterne innerhalb eines groBe- 
ren GrOBenklassenintervalls die Intensitatsverteilung die gleiche ist 
(wegen selektiver Absorption im interstellaren Raum, vgl. S. 557). 

So lautet die Definition des Nullpunkts photographischer GrflBen- 
klassensysteme schliefilich: Fur Sterne der Spektralklasse AO der Har- 
vardklassifikation zwischen den GrOBenklassen 5?5 und 6™5 sollen die 
visuellen und photographischen GrOBenklassen gleich sein. 

Ein Kriterium dafiir, daB durch die getroffene Auswahl der AnschluB- 
sterne die Intensitatsverteilung im Spektrum fiir alle Sterne geniigend 
gleich ist, hat man darin, daB in der Praxis die Nullpunkte, die man 
bei verschiedener Auswahl einer kleineren Zahl von AnschluBsternen 
erhalt, immer untereinander geniigend ubereinstimmen. 

Die Skala photographischer GrOfienklassensysteme soil gemaB Defi¬ 
nition die Pogsonsche sein. Verschiedene Methoden sind zur Anwendung 
gelangt, um dies Ziel zu erreichen, in erster Linie die Methode des Stab- 
gitters, des geeichten Absorptionsgitters und - bei groBer Offnung - der 
Abblendung der FernrohrOffnung (vgl. S. 750). Die Anforderungen an 
die Methoden zur Festlegung der Skala sind bei photographischen 
GrOBenklassenbeobachtungen im allgemeinen hoher als bei visuellen, 
weil man mit photographischen Beobachtungen bis zu viel schwacheren 
Sternen vordringt, so daB das zu iiberbruckende GrOBenklassenintervall 
erheblich groBer ist. 

Viel Arbeit ist auf die Bestimmung eines sicheren Fundamentalsystems 
photographischer GrOBenklassen durch Sterne um den Nordpol herum - 
Sterne der Nordpolarsequenz - verwandt worden 1 ). Gegenwartig darf 
mit einer sehr nahen Ubereinstimmung der Skala dieses Fundamental- 
systems mit der Pogsonschen gerechnet werden. Sehr befriedigend ist 
die Ubereinstimmung der ganzlich unabhangigen Bestimmungen auf dem 
Mt. Wilson durch Shares und in Greenwich durch Spencer Jones in 
bezug auf die Skala. Die Nordpolarsequenz reicht von der 2. bis zur 
20. GrOBenklasse. Die GrOBenklassen der schwacheren Sterne, die nur 


l ) Vgl. F. H. Seares, Trans. Intern. Astron. Union 1, 69. 1922 und 2, 83. 1925 
und die dort angefiihrte Literatur. 
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auf Mt.Wilson-Messungen beruhen, sind noch nicht ganz verbiirgt (vgl, 
hierzu S. 401). 

Durch die Vermessungen der Harvard Standard Regions 1 ) und 
der Selected Areas 2 ) ist die Skala der Nordpolarsequenz auf andere 
Himmelsgegenden iibertragen worden. 

Was schlieBlich die Frage der Konstanz der Spektralempfind- 
lichkeitsfunktion photographischer Helligkeitssysteme betrifft, so 
muB zugestanden werden, daB die Verhaltnisse noch nicht ganz geklart 
sind. Eine direkte experimentelle Ermittlung der Spektralempfindlich- 
keitsfunktion bei den Bedingungen, unter denen die schwachsten Sterne 
beobachtet werden, wlirde auf groBe praktische Schwierigkeiten stoBen. 
Jedoch hat man gute Griinde, anzunehmen, daB etwa vorhandene Ande- 
rungen in der Spektralempfindlichkeitsfunktion des photographischen 
Fundamentalsystems der Nordpolarsequenz nicht groB sind. Erstens 
wird der EinfluB des photographischen Purkinje-Effekts dadurch sicher 
wesentlich herabgesetzt, daB die GrOBenklassenanschliisse durch Be- 
nutzung von Blenden, Gittern und durch Anderungen in der Expositions- 
zeit bei hellen und schwachen Sternen im Mittel bei annahernd gleichen 
Bildstarken stattfinden (vgl. S. 425f.). Zweitens deutet die gute Uberein- 
stimmung zwischen MeBreihen, die mit verschiedenen Instrumenten und 
verschiedenen photographischen Platten angestellt sind, darauf hin, daB 
die Spektralempfindlichkeitsfunktion in alien MeBreihen annahernd kon- 
stant sind. Parallel verlaufende Anderungen sind zwar denkbar, aber 
doch ziemlich unwahrscheinlich. SchlieBlich zeigt die tjbereinstimmung 
der photographischen GrOBenklassen mit den mit Hilfe von gemes- 
senen Expositionszeitverhaltnissen (vgl. S. 425f.) reduzierten photo- 
visuellen GrOBenklassen deutlich, daB die Anderungen der Spektral- 
empfindlichkeitsfunktionen sehr klein sind. Parallel verlaufende An¬ 
derungen der Spektralempfindlichkeitsfunktionen der photographischen 
und photovisuellen GrOBenklasscnsysteme sind sehr unwahrscheinlich. 
Von diesem letztgenannten Punkt wird noch ausfuhrlicher die Rede sein 
(vgl. S. 383). 

Es Bei noch in diesem Zusammenhang bcmcrkt, daB die Konstanz der 
Spektralempfindlichkeitsfunktion - wie bei visuellcn .Beobaehtungen - 
durch Benutzung von Filtern, die relativ sell male Wellenlangenbereiche 
herausfiltern, vergrOllert werden kann (vgl. S. 345 und S. 377). 


! ) Vgl. Ann. Harvard Coll. Obs. 71, Nr. 4. 1917. 

2 ) F. H. Keahbs, J. CJ. Kapteyn and P. J. van Khun, Mount Wilson catalogin' 
of photogra])hic magnitudos in Holoctod ar(»a.s 1 139, ('arnogit'Inst. Wash. Publ. 
Nov. 402. 1930. 
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§ 4. Photovisuelle Grofienklassen. 

Bei orthochromatischen Platten reicht die Empfindlichkeitskurve bis 
ins Rot hinein. Im Violetten hat bei diesen Platten die Empfindlichkeits¬ 
kurve etwa denselben Verlauf wie bei normalen Platten. Setzt man vor 
eine orthochromatische Platte ein Gelbfilter, das fur violettes Licht 
undurchlassig ist, so resultiert eine Empfindlichkeitskurve, die von der 
des Auges nicht sehr verschieden ist. Hierauf beruht die Moglichkeit, 
mit Hilfe photographischer Platten GrttBenklassen zu bestimmen, deren 
System sehr nahe mit dem System der visuellen Grofienklassen zusam- 
menfallt. Solche Grofienklassen werden photovisuelle Grofienklas¬ 
sen genannt. 

Tabelle 4 gibt Durchlassigkeitszahlen eines Gelbfilters* und die Emp- 
findlichkeitskurven einer orthochromatischen Platte sowie Spektral- 
empfindlichkeitskurven fur zwei Kombinationen von Gelbfiltern und 
orthochromatischen Platten. Zum Vergleich ist die Kurve des Auges 
mit angefuhrt (vgl. Tabelle 1, S. 373). In Tabelle 5 ist die Einwirkung 

Tabelle 5. 


X 

Voigtlander 
11 lustra 1 ) 

Schott 

Gelbfilter 

GGII 2 ) 


Voigtl. III. 

-I GGII 

<rr 

Cramer Tri- 
(shr. -i- (h‘lbf. 4 ) 

^ ,v) 

0,40 fi 

1,0 


0,00 


0,0 

0,42 

0,9 


0,00 


0,1 

0,44 

0,7 


0,02 


0,2 

0,46 

0,5 

0,01 

0,06 

0,0 

0,3 

0,48 

0,3 

0,24 

0,14 

0,2 

0,4 

0,50 

0,1 

0,90 

0,32 

0,2 

0,6 

0,52 

0,2 

0,98 

0,71 

0,4 

0,8 

0,54 

0,3 

0,99 

0,95 

0,6 

1,0 

0,56 

0,4 

0,99 

1,00 

1,0 

1,0 

0,58 

0,1 

0,99 

0,87 

0,2 

0,9 

0,60 

0,0 

0,99 

0,63 

0,0 

0,4 

0,62 

0,0 

0,99 

0,38 

0,0 

0,1 


der Erdatmosphare und der Optik auf die Spektralempfindlichkeits- 
kurve vernachlassigt. In der Tat ist ja, wie wir in § 2 geschen haben, 
dieser Einflufi im visuellen Wellenlangenbereich im allgerneinen zu ver- 
nachlassigen. 

J ) Vgl. J. Stobbe, Ast.ron. Nachr. 251, 65. 1934. 

2 ) Vgl. den Schottschon Filterkatalog. 

8 ) Vgl. Tabelle 2, S. 373. 

4 ) Vgl. J. A. Parkhurst, Astrophys. Journ. 36, 169. 1912. 
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Es ist fur die Praxis bequem, wenn die resultierende Spektralempfind- 
lichkeitskurve nahe mit der der visuellen GrflBenklassensysteme uber- 
einstimmt. Prinzipiell wichtig ist, daB ein anderer Wellenlangenbereich 
als der normale photographisch wirksame auf photographischem Wege 
erfaBt wird; mit Riicksicht hierauf ist eine sehr genaue Ubereinstimmung 
mit der visuellen Spektralempfindlichkeitsfunktion nicht wesentlich. 

Der Nullpunkt photovisueller GrttBenklassensysteme wird wie bei 
photographischen GrOBenklassensystemen festgelegt: Fur Sterne der 
Spektralklasse AO der Harvardklassifikation zwischen 5™5 und 6™5 
sollen die photovisuellen Gr&Benklassen mit den visuellen GrOBenklassen 
ubereinstimmen. Da ja die Spektralempfindlichkeitskurven der visuellen 
und photovisuellen Systeme jedenfalls ziemlich nahe ubereinstimmen, 
ist die Beschrankung auf Sterne der Spektralklasse AO nicht so 
wesentlich wie beim AnschluB der photographischen GrOBenklassen an 
die visuellen. Fur die AO-Sterne zwischen 5 1 ! 1 5 und 6™5 miissen gemaB 
der Nullpunktsdefinition auch die photovisuellen und die photographi¬ 
schen GrOBenklassen ubereinstimmen. 

In bezug auf die Skala sind die Verhaltnisse bei photovisuellen 
GrOBenklassen ahnlich den Verhaltnissen bei photographischen. Auch 
hier ist ein groBes GrOBenklassenintervall zu iiberbriicken. Die Methoden 
zur Erreichung einer Pogsonschen Skala sind in beiden Fallen dieselben. 
Photovisuelle GrOBenklasscn sind fur die Sterne der Nordpolarsequenz 
zwischen 2 in und 2() m bestimnit worden 1 ). Ein Vergleich der Skala des 
photovisuellen Systems mit der (gut gesicherten) photographischen unter 
Benutzung von Expositionszeitverhaltnisscn hatgezeigt, daB man kaum 
grOBere Skalenfehler des photovisuellen Systems zu befiirchten hat. 

Auch hinsichtlich dor Frage der Konstanz der Spektral omp- 
findlichkeitskurve eines photovisuellen Systems gilt Ahnliches wie 
fiir die photographischen Systeme. Die Benutzung eines Gelbfilters 
wird den EinfluB eines etwa vorhandenen Purkinje-Effekts der photo- 
graphisehen Platte wohl herabsetzen, wenn auch die giinstige Wirkung 
bei cinsoitigen Kiltern nicht bedeutend ist 2 ). Nach Ross ist der Purkinjo- 
Effekt im photovisuellen Wellenlangenbereich im allgemeinen kleincr als 
im photographischen. Htoiiiik hat allerdings gezeigt 3 ), daB der Purkinje- 
Effekt bei orthochromatischen Platten unter Umstanden sehr stark sein 
kann, niimlich wenn in deni void Filter durchgelassenen Wellenlangen¬ 
bereich zwei Empfindlichkcitsmaxima der photographischen Platte vor- 
handen sind. Das Empfindliehkeitsmaximum im Violetten wird ja void 

*) Vgl. winder K. H. Skakks, Ioc. cifc- S. 3S0 Anm. 1. 

2 ) Vgl. M. Minnakkt und J. van dkr IJllt, Ioc. cifc. S. 39(1 Anm. 1. 

8 ) Loc. cit. S. 382 Anm. 1. 
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Grelbfilter weggeschnitten, es kommen imr etwa vorhandene Neben- 
maxima im Gelben in Betracht. Ein schadlicher EinfluB durch Neben- 
maxima ware also durch passende Auswahl von Filter und Platte zu 
vermeiden. 


§ 5. Rote Grofienklassen. 

Durch Kombination einer panchromatischen photographischen Platte 
und eines Orangefilters erhalt man eine resultierende Spektralempfind- 
lichkeitsfunktion, die gegeniiber der fur photovisuelle GrOBenklassen 
charakteristischen gegen Rot verschoben ist. Die entsprechenden GrOBen- 
klassen nennt man rote Gr&Benklassen 1 ). 

Die folgende Tabelle gibt Daten fur eine typische Kombination einer 
panchromatischen Platte und eines Orangefilters. 


Tabelle 6. 


X 

Agfa Pan 1494 2 ) 

Schott Orange- 
filter 3 ) OG2 

«,<«*> 

0,52 

0,4 

0,00 

0,0 

0,54 

0,4 

0,03 

0,0 

0,56 

0,5 

0,15 

0, l 

0,58 

0,6 

0,87 

0,7 

0,60 

0,7 

0,97 

i 0,9 

0,62 

0,8 

0,99 

1,0 

0,64 

0,7 

1,00 

0,9 

0,66 

0,1 

1,00 

0,1 

0,68 

0,0 

1,00 

0,0 


Erdatmosphare und Optik spielen hier wie im visuellen Gebiet prak- 
tisch keine Rolle. 

Der Nullpunkt wird wie bei photographischen und photovisuellen 
GrOBenklassen durch die AO-Sterne zwischen 5"*5 und (> ! ! l 5 festgelegt 
(allerdings bis jetzt noch nicht, weil erst fur ganz helle Sterne rote 
GrOBenklassen vorliegen, vgl. loc. cit.). 

Im iibrigen soil auf die roten GrOBenklassen nicht naher ein- 
gegangen werden. Bisher liegen auf diesem Gebiet nur wenige MeB- 
resultate vor. In Zukunft mOgen rote GrbBenklassen eine grOliere Be- 
deutung erlangen. 


2 ) Vgl. E. S. King und Ruth L. Ingals, Ann. Harvard Coll. Obs. 85, Nr. 11. 
1930; W. Becker, Z. f. Astrophys. 9, 79. 1934. 

2 ) Vgl. J. Stobbe, loc. cit. S. 382 Anm. 1. 

3 ) Loc. cit. S. 382 Anm. 2. 
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In diesem Zusammenhang sei nur noch genannt, dafi man auch daran 
denken kOnnte, photographisch ultrarote GrOBenklassen zu be- 
stimmen. Die absolute Empfindliohkeit der Methode ware aber gering. 
Auch stOren in dem in Betracht kommenden Wellenlangenbereieh atmo- 
spharische Absorptionsbanden. 

§ 6. Radiometrische Grofienklassen. 

Das Thermoelement hat eine von der Wellenlange der Bestrahlung 
praktisch unabh&ngige Empfindlichkeit. Die Spektralempfindlichkeit ist 
folglich bei GrOBenklassenbestimmungen mit dem Thermoelement gleich 
dem Produkt der Durchlassigkeiten der Erdatmosphare und der Optik. 
Die entsprechenden GrOBenklassen heiBen radiometrische GroBen- 
klassen 1 ). Wegen des Verlaufs der Spektralempfindlichkeit zwischen 
3000 und 5200 A vgl. man Tabelle 4, S. 377. Abb. 1, S. 33 zeigt den Ver- 
lauf des mittleren Transmissionskoeffizienten auf dem Mt. Wilson auch 
im Ultraroten. Der den radiometrischen GrOBenklassen entsprechende 
Empfindlichkeitsbereich ist, wie ersichtlich, sehr breit. 

Der Nullpunkt wird in der gewOhnlichen Weise durch die AO-Sterne 
zwischen 5^5 und bestimmt. (Bisher sind verhaltnismaBig so wenige 
radiometrische GrOBenklassen bestimmt worden, daB man auf die Be- 
schrankung auf Sterne zwischen 5*?5 und 6™5 verzichtet hat, was in die¬ 
sem Palle ohne praktische Bedeutung ist). 

Die t)bereinstimmung der Skala mit der Pogsonschen ist gesichert, 
indem Laboratoriumsversuche mit den benutzten Thermoelementen und 
Galvanometervorrichtungen die Proportionality zwischen Ausschlag und 
Intensitat dargetan haben. 

Von einer Veranderlichkeit der Spektralempfindlichkeit mit der 
Objekthelligkeit ist hier keine Rede. 


§ 7. Bolometrische Grofienklassen. 

Die bolometrische GrOBenklasse ist eine RechengrOBe, die man als 
Mali fiir die Gesamtintensitat eingefiihrt hat: 


™b«i 


- const-2,5 log I 

I-/W 

() 


( 6 ) 


DefinitionsgemaB ist also hier die fiir das GrOBenklassensystem cha- 
rakteristische Spektralempfindlichkeitsfunktion mit der Wellcnliinge 
nicht veranderlich (mit der gewOhnlichen Normierung gleich 1). Der 


A ) Vgl. E. S. Pettit und S. B. Nicholson, Astrophys. Journ. 68, 279. 1928. 
Handb. d. Exporimontalphysik, lid. XXVI. 25 
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Nullpunkt der bolometrischen GrOBenklassen wird durch AnschluB an 
die visuellen GrOBenklassen festgelegt, die Art der Festlegung unter- 
scheidet sich aber von der sonst iiblichen, mittels der AO-Sterne zwischen 
S°?5 und &?5. Pettit und Nicholson 1 ) legen den Nullpunkt so fest, 
daB bolometrische und visuelle GrOBenklasse fur Riesensterne der 
Spektralklasse GO ubereinstimmen (8 Riesensterne zwischen F5 und G5, 
ein F6-Zwerg und ein GO-tjberriese, alles scheinbar helle Sterne, dienten 
als AnschluBsterne). Eddington 2 ) wahlt den Nullpunkt so, daB der 
Unterschied: bolometrische GrOBenklasse minus visuelle GrOBenklasse 
im Maximum gerade gleich Null wird. Bei der Spektralklasse der An¬ 
schluBsterne ist der genannte Unterschied also stationar (vgl. Tabelle 7, 
S. 390). Die beiden Festlegungen des Nullpunkts stimmen nahe iiberein, 
der Unterschied betragt etwa 0™11: 

m (EddlD*ton)^ m (P.unaN.) = ^ 0 n , 1 ll. (6) 

Im folgenden werden wir die Eddingtonsche Nullpunktsfestlegung 
benutzen. 

Die Skala der bolometrischen GrOBenklassen ist definitionsgemaB die 
Pogson-Skala. 


§ 8. Die Reduktion der 

Grofienklassen idealer photometrischer Systeme aufeinander. 

Nachdem in den vorhergehenden Paragraphen die vcrschiedenen 
photometrischen Systeme charakterisiert worden sind, soil jctzt gezeigt 
werden, wie man die GrftBenklassen eines Systems auf die eincs anderen 
reduzieren kann. 

Im folgenden behandeln wir zwei verschiedene Reduktionsaufgaben: 
A. GroBe praktische Bedeutung hat die Aufgabe der Reduktion der ver- 
schiedenen visuellen und photo visuellen Systeme untcr sich sowie der 
verschiedenen photographischen Systeme unter sich. Will man die An- 
gaben verschiedener GrOBenklassenkataloge miteinander vergleichcn oder 
vereinigen, so muB eine Reduktion auf das gleiche System vorgenormnen 
werden. B. Die bolometrische GrOBenklasse, die in theoretisohen ITnter- 
suchungen oft benCtigt wird, kann (als RechengrttBc) nur durch Reduk¬ 
tion einer anderen GrOBenklasse erhalten werden. 

Wir betrachten zunachst die allgemeine Aufgabe der Untcrsuehung 
der Beziehung zwischen zwei idealen photometrischen Systemen. 

*) Loc. cit. S. 355 Anna. 1. 

2 ) The Internal Constitution of the Stars. Cambridge 1926, auch: Der Innoro 
Aufbau der Sterne. Berlin 1928. 
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Hierbei verstehen wir unter einem idealen photometrischen System ein 
System mit dem Pogsonschen Skalenwert und mit einer von der Ob- 
jekthelligkeit unabhangigen Spektralempfindlichkeitsfunktion (vgl. § 3, 
Kap. I). Pur zwei ideale photometrische Systeme gilt (vgl. S. 340): 

00 

m (1) = const u) -2,51og|^ 1) I i dA 

(7) 

m (2) = const ( ‘ 2) -2,51og|^ ) I^dA. 

6 

Die Systeme unterscheiden sich durch ihren Nullpunkt und ihre 
Spektralempfindlichkeitsfunktion. Aus Gl. (7) folgt : 

Ttfiiu 

Jm (1,a) - m (1) -m (2) - const (1) -const (2) -2,51og - -. (8) 

Mh dA 

o 

Fur die rechnerische Auswertung von Gl. (8) ist folgendes erforderlich: 

1. Kenntnis der beiden Spektralempfindlichkeitsfunktionen ^ l) und ^ 2) . 

2. Kenntnis der Intensitatsverteilungsfunktionen I* fiir die in Betracht 
kommenden Sterne. Hierbei kommt es fiir jeden Stern nur auf relative 
I r Werte an, da ja, wie aus Gl. (8) unmittelbar hervorgeht, ein von A 
unabhangiger Faktor fortfallt. 3. Eine Konvention zur Festlegung der 
Beziehung der Nullpunkte der beiden Systeme, gewOhnlich von der 
Form, daB dm (l,a) fiir eine bestimmte Intensitatsverteilung lx gleich 
Null ist. Hierdurch wird die GrOBe const 0) -eonst (2) in Gl. (8) festgelegt. 

Wir werden im folgenden die Gl. (8) auf zweifache Art diskutieren. 
Zunachst werden wir sehen, wie eine numerisehe Ermittlung von /lm (1, 3) 
bei numerisch gegebenen (p[ ] \ (p { ^ 2) und I x verlauft. Dann werden wir 
versuchcn, analytiseh einen allgemeinen Oberbliek iiber die Abhangig- 
keit von /lm (1,a) von den genannten Funktionen zu crhalten. 

Fiir genaue Ermittlungen von /1m (l,2) -Wertcn (bis auf O'POl) rcieht 
die Genauigkcit, mit der etwa die und (p {2) bekannt sind, im allge¬ 
meinen nicht aus. Urn die obengenannte Aufgabo A der Reduktion be- 
nachbartcr Systeme aufeinandcr in befriedigendor Weisc zu lOsen, geht 
man deshalb so vor, daB man aus (31. (8) einen allgemeinen Ausdruck 
fiir die Reduktion /lm (l * 2) ableitet und dann die darin vorkommenden 
Konstanten aus den Unterschieden der GrOBenklassen fiir die den 
Systemen gemeinsamen Sterne (dureh eine Ausgleiehungsreohnung) 
empiriseh bestimmt. 

Um die GrOBenklassen eines Systems auf bolometrisehc GrdBenklassen 
reduzieren zu kOnnen - Aufgabo B - muB man die Reduktion numerisch 
vollstandig ermitteln, weil ja die bolometrisehc GrOBenklasse eine reinc 

25 * 
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RechengrOBe ist. Man muB die entspreehend geringere Genauigkeit in 
der Bestimmung der Reduktion mit in Kauf nehmen. Bur die in Frage 
kommenden Zwecke (vgl. S. 543) ist eine Genauigkeit yon 0?l-0T l 2 in 
der Reduktion vOllig ausreichend. 

Als Beispiel fur die numerische Ermittlung einer Reduktion 
aus numerisch gegebenen tp^\ <p i 2> und l x wahlen wir diejenige der 
Reduktion visueller GroBenklassen auf bolometrische GroBenklassen 1 ). 
Wir bezeicbnen m (bol) mit m (1) und m (vis) mit m (2) . Dann kOnnen wir 
identisch gleich 1 setzen. Fur <pf ] nehmen wir die in Tabelle 2 
angefuhrten, die sehr nahe gleich den fur die Potsdamer Durchmusterung 
eharakteristischen sein durften. 

Wir miissen jetztfiir die Intensitatsverteilungsfunktionen I A bestimmte 
Werte annehmen. Den Ausgangspunkt unserer Uberlegung bildet die 
Diskussion in § 4, Kap. I. Dort sahen wir, daB die Intensitatsverteilungs- 
kurven der Fixsterne, soweit sie fur das Verhalten der gcnvohnlichen inte- 
gralen effektiven Intensitaten maBgebend sind, von nur einem Para¬ 
meter abhangen. Voraussetzung ist, erstens, daB der ultraviolette Teil des 
Spektrums fur die in Betracht kommende integrale effektive Intensitat 
keine groBe Rolle spielt, und zweitens, daB es sich um Fixsterne handelt, 
die verhaltnismaBig so nahe stehen, daB die selektive Absorption im inter- 
stellaren Raum praktisch verschwindend ist. 

Was die beiden Voraussetzungen be'trifft, so ist die zweite in den in 
Betracht kommenden Fallen immer erfullt. Interessiert die bolometri¬ 
sche GrftBenklasse, so handelt es sich fast immer um relativ sehr nahe 
stehende Sterne (vgl. S. 543). In bezug auf die erste Voraussetzung gilt, 
daB der ultraviolette Teil des Spektrums auf das Auge praktisch iiber- 
haupt nicht einwirkt (vgl. Tabelle 2, S. 373), dagegen unter Umstanden 
- bei heiBen Sternen - einen sehr erheblichen Beitrag zur Gcsamtintensi- 
tat liefert. Wir sehen hiervon vorlaufig ab. 

Als Parameter kommt die Spektralklasse gemaB der Harvardklassifi- 
kation in Betracht. Um die Rechnung durehzufuhren, wiirde man als- 
dann fur jede Spektralklasse solche Werte fiir I ; benutzen, wie sie aus 
spektralphotometrischen Beobachtungen heller Fixsterne bekannt sind. 
Hierbei stoBt man aber auf die Schwierigkeit, daB die spektralphoto¬ 
metrischen Beobachtungen nur in einem beschrankten Wcllenlangen- 
bereich angestellt worden sind. Fiir kiirzere Wellenlangen als 21)50 Ang¬ 
strom ist die Erdatmosphare, wie schon hervorgehoben, praktisch un- 
durehsichtig, so daB Beobachtungen hier iiberhaupt nicht in Frage 

] ) Vgl. E. Hertzsprung, Z. f. wiss. Photogr. 4, 43. 1906. sowio A. S. Eddington, 
loc. cit. S. 386 Anm. 2. 
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kommen. Namentlich fur heiBe Sterne, deren Strahlung hauptsachlich 
im Ultravioletten liegt, fallt dies schwer ins Gewicht. 

Um trotzdem auch fur heiBe Sterne die Berechnung durchfiihren zu 
kOnnen, setzt man fiir die Intensitatsverteilung Planck-Kurven an, 
die sich in dem der Beobachtung zuganglichen Wellenlangenbereich den 
beobachteten Intensitatskurven mOglichst gut anschliefien. Es ist dies 
natiirlich ein unsicheres Extrapolationsverfahren, man kann aber zu 
seiner Rechtfertigung teils auf leidlich gute Ubereinstimmung mit den 
beobachteten Werten im Beobachtungsbereich (vgl. S. 466), teils auch 
auf theoretische .tjberlegungen hinweisen. Jedenfalls gibt es vorlaufig 
keinen anderen gangbaren Weg. 

Im Beobachtungsbereich ersetzt man nun gewOhnlich auch die Inten- 
sitatskurve durch die Planck-Kurve, obwohl es hier nicht nOtig ist. Man 
wiirde durch Benutzung der beobachteten I r Werte keine viel grOBere 
Genauigkeit erzielen. Der EinfluB der Absorptionslinien und Absorptions- 
banden wird dann ganz vernachlassigt. Im allgemeinen wird dies keine 
grOBere Rolle spielen - bei der Sonne bedeuten die Absorptionslinien und 
-banden eine Verminderung der Gesamtintensitat um sehatzungsweise 
10% (vgl. S. 487) - nur bei den spaten M- und N-Sternen und den S- 
Sternen, wo im Visuellen sehr starke Absorptionsbanden vorhanden sind, 
ist der EinfluB bedeutend. Fiir diese Sterne liegen aber keine ausfuhr- 
lichen spektralphotometrischen Messungen vor. 

Unter diesen Umstanden ist es natiirlich, als Parameter die Farb- 
temperatur T - diejenige Temperatur, deren entsprechende Planck- 
Kurve sich in jedem einzelnen Falle den Beobachtungen am besten an- 
schlieBt (vgl. S. 456) - zu wahlen. 

Sodann verlauft die Rechnung in einfacher Weise. Gl. (8) lautet im 
vorliegenden Falle: » 

flh( T)dA 

m (i ) oi)_ m (viH) M const (bol) ~const (viH) -2,^5log -. (0) 


9 ?^ vIh) siehe Tabelle 2, S. 373; 


S<p'i" B,(T)dA 


B,(T) 


0 

: A 6 


C, 

e* T -l 


vgl. S. 62 und Tabelle 27, S. 461. 

Das Integral im Zahler kann man unmittelbar ermitteln (vgl. S. 63): 


log I B a (T) d X - const + 4log T. (10) 

o 

Die Konstante kann dabei bequem mit den iibrigen Konstantcn zu 
einer resultierenden Konstanten vereinigt werden. Das Integral im Nenner 
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wird durch eine numerische Quadratur bestimmt, die sehr einfach ver- 
lauft, da der Integrand mit alien Differentialquotienten an beiden 
Grenzen verschwindet, so daB das Integral bei geniigend engem Intervall 
einfach als Summe aquidistanter Integrandenwerte gefunden wird. 

Hierdurch ist m (bol) ~m (vls) bis auf eine Konstante als Funktion der 
Farbtemperatur bestimmbar. Die Konstante wird in Ubereinstimmung 
mit der Eddingtonschen Festsetzung (vgl. S. 386) so gewahlt, daB der 
Maximalwert von m (bol) -m (yls) gleich Null wird. 

Die folgende Tabelle zeigt das Resultat der Rechnung. Sie gibt die 
bolometrische Reduktion als Funktion der Farbtemperatur. Eine aus- 
fuhrlichere Tabelle findet man bei Eddington, loc. cit. GewOhnlich ist 
bei den in Frage kommenden Sternen die Spektralklasse bekannt. Die 
zugehOrige Farbtemperatur findet man z. B. mit Hilfe der Tabelle 1, 
S. 49. Hierbei ist auf die kleinen Anderungen der Farbtemperatur inner- 
halb einer Spektralklasse mit der absoluten GrflBenklasse Rucksicht zu 
nehmen. 

Tabollo 7. 


c 2 /T 

T 

m (bol)_ m (vlH) 

0,0 

23 900° 

-2'!'()6 

1.2 

11900 

0,56 

1,8 

8 000 

0,06 

2,4 

6000 

0,02 

3,0 

4800 

0,22 

3,6 

4000 

0,60 

4,2 

3400 

- 1,08 


Von 4000-12000° (etwa von K bis A) diirften die gegebenen Werte mit 
den wahren einigermaBen iibereinstimmen, fur heiBere Sterne bcdingt 
die Unkenntnis des ultravioletten Teils des Spcktrums eine bedcutende 
Unsicherheit, fiir Sterne niedrigerer Temperatur beeinflussen die bier 
nicht beriicksichtigten Absorptionsbanden die bolometrische Reduktion 
in hohem Grad. 

Die Reduktion radiometrischer GrOBenklassen auf bolometrische er- 
folgt in ganz ahnlicher Weise 1 ). Jetzt wird ) in GI. (8) cingefiihrt. 
Der Wellenlangenbereich dieser Spektralempfindlichkeitskurve ist viel 
breiter als der entsprechende fiir das visuelle System. Die Unsicherheit 
in der Reduktion fur heiBe Sterne bleibt naturgemaB beutehcn, dagegen 
fallt die Unsicherheit fiir die Sterne sehr niedriger Oberflachentemperatur 
im wesentlichen fort. Die Spektralempfindlichkeitskurve umfaBt den 
groBten Teil der Intensitatskurve dieser Sterne, so daB bolometrische 


J ) Vgl. E. Pettit und S. B. Nicholson, loc. cit. S. 385 Anm. 1. 
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und radiometrische GrOBenklassen etwa in der gleichen Weise von den 
Absorptionsbanden betroffen werden. Hierin liegt ein wesentlicher Vor- 
teil der Beobachtungen mit dem Thermoelement, wenn es sich um die 
Beobachtung stark roter Sterne, namentlich veranderlicher Sterne 
handelt. 

In der folgenden Tabelle ist die Reduktion m (bol) -m (rad) mit dem 
Argument der Farbtemperatur nach den Berechnungen von Pettit und 
Nicholson (loc. cit.) angefuhrt. Der Nullpunkt ist so gewahlt, daB die 
radiometrischen und visuellen GrOBenklassen bei AO (T = 12000°) zu- 
sammenfallen (vgl. S. 385), so daB also m <bol) -m (rad) und m (bol) -m (vlB) 
(vgl. Tabelle 7) bei T = 12000° ubereinstimmen. Die Tabelle gibt auch 
den sog. Warmeindex: 

Warmeindex = m (vlH) -m (rad) [= (m (b0l) -m (md) )-(m <bol) ~m (vi8) )]- (H) 


Tabelle 8. 


T 

m (bol)_ m (nid) 

Warmeindex 

T 


Warmeindex 

• 24000° 

-2 , V13 

+ O'VOl 

8000° 

-o \"02 

+0'! l 07 

20000 

1,66 

0,01 

7000 

4 0,09 

0,12 

16000 

1,15 

0,01 

6000 

-1 0,20 

0,26 

12000 

0,57 

0,00 

5000 

4 0,28 

0,48 

8000 

- 0,02 

+ 0,07 

4000 

H- 0,28 

0,92 




3000 

4 0,2 L 

1,91 




2500 

4 0,12 

2,81 




2000 

- 0,02 

4,33 




1500 

- 0,27 

47,29 


Nunmehr gehen wir zur Behandlung der eingangs skizzierten Aufgabe 
der analytisehen Untersuchung der Reduktion von einein System auf 
ein anderes liber. 

Der Ausgangspunkt bildet die Gl. (7): 

00 

m - eonst-2,51og/y> jl I A dA. (12) 

(i 

Angenommen die Spektraleinpfindlichkeitsfunktion ware nur in einem 
sehr schmalen Wellenlangenbereich um die Wellenlange A () von Null 
verschieden. Dann hiitte man: 

m (J) =const-2,5log[I A J^ J) dA] - const' -2,5log l Xr (13) 

(i 

Die integrale effektive Intensitat ware dann in eine inonochromatisehe 
spektrale Intensitat iibergegangen, wie man auch unmittelbar einsieht. 
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Wir untersuchen nun den Fall, daB die Spektralempfindlichkeits- 
funktion zwar nur in einem nicht sehr schmalen, aber doch relativ 
schmalen Wellenlangenbereich nicht verschwindet. Innerhalb dieses 
Wellenlangenbereichs moge man die Intensitatsverteilungsfunktion I* 
durch die ersten Glieder einer Taylor-Entwicklung 1 ) mit ausreichender 
Genauigkeit reproduzieren ktonen - wir sehen dabei von Absorptions- 
linien und Absorptionsbanden vorlaufig vollstandig ab. Wir entwickeln 
um eine Wellenlange A 0 innerhalb des in Frage kommenden Wellen¬ 
langenbereichs, die wir vorlaufig unbestimmt lassen: 



In Gl. (12) eingesetzt ergibt dies: 

.00 j oo ig T ^ \ 

m - const-2,Slog jI* f j^dA + j (/-A 0 )y ; dA + | (A-A 0 ) 2 ^dA +... j (15) 

0 0 0 

oder: 

m = const-2,5log|l Jo /i 0 (A 0 ) + /i^) + ^^(Ao) + • • • J » ( 16 ) 

wo wir die Momente der Spektralempfindlichkeitsfunktion um /l 0 mit 
ju k bezeichnet haben: 

/^kUo) = /- (17) 

6 

Fuhren wir noch die durch Division mit fi 0 normierten Momente 
ju k ein und ziehen den Faktor l ko heraus, so ergibt sich: 

m = const'-2,5 log 1^-2,5log j 1 + -1(A 0 ) + A«a(Ao) + • • • } • ( 18 ) 

Verfugt man nun fiber A 0 so, dafl das Moment erster Ordnung ver¬ 
schwindet, d. h. wahlt man fur A 0 die Schwerpunktsabszisse A m der 
.Spektralempfindlichkeitskurve, so erhalt man aus Gl. (18): 

m = const'-2,5logI im -2,51og|l+ + • ■ • J . (19) 

/ApidA 

wo A m - -- • (20) 

0 

Aus diesen beiden Gleichungen kann man nun folgendes ablesen. Die 
einer integralen effektiven Intensitat entsprechende GrOBenklasse ver- 

*), Vgl. wegen dieser Behandlungsweise in einem ahnlichen Fall A. S. Eddington, 
Monthly Not. Boy. Astron. Soc. 73, 359. 1913. 
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halt sich bis auf ein Korrektionsglied wie eine einer monochromatischen 
spektralen Intensitat entsprechende GrOBenklasse. Die Wellenlange der 
korrespondierenden spektralen Intensitat - die aquivalente Wellen¬ 
lange - ist gleich der Schwerpunktswellenlange A m der Spektralemp- 
findlichkeitsfunktion des betrachteten GrOBenklassensystems. Das Kor¬ 
rektionsglied geht, wenn man zu GrflBenklassensystemen mit immer 
schmaleren Spektralempfindlichkeitskurven ubergeht, gegen Null wie 
das Quadrat der Breite der Spektralempfindlichkeitskurve. 

Urn gleich in einem konkreten Fall eine Vorstellung von der GroBe 
des Korrektionsglieds in Gl. (19) zu erhalten, betrachten wir die Zahlen 
der Ubersicht auf S. 373. Hier handelt es sich um das visuelle GrOBen- 
klassensystem der P. D. Die Schwerpunktswellenlange der zugehOrigen 
Spektralempfindlichkeitskurve (Tabelle 2) berechnet man leicht zu 
5615 A. Die Intensitatsverteilungskurve ist gemaB der Planckschen 
Gleichung angesetzt. 

Wir vergleichen nun fur jede Farbtemperatur die visuelle GrOBen¬ 
klasse m (vla) mit der der spektralen Intensitat in der Wellenlange 5615 
entsprechenden GrOBenklasse m Wm) . Mit einer von Brill 1 ) eingefiihrten 
Terminologie nennen wir den Unterschied zwischen der einer spektralen 
Intensitat entsprechenden GrOBenklasse und der visuellen GrOBenklasse 
den spektralen Farbenindex: 

Spektraler Farbenindex -> m (x) -m (vis) . (21) 

Der Nullpunkt eines spektralen Farbenindex wird passend so fest- 
gelegt, daB der Farbenindex fur die Farbtemperatur 12000° (AO entspre- 
chend) gleich Null ist. 

Wir bilden also den spektralen Farbenindex fiir die Schwerpunkts¬ 
wellenlange A m . Aus der Gbersieht S. 373 erhalten wir als Differenz den 
gesuchten spektralen Farbenindex bis auf eine Konstante. Diese wird 
dann durch die Nullpunktskonvention bestimmt. Die folgende Tabelle 
zeigt das Resultat der Rechnung. 


Tabollo 9. 


. e./T 

T 

m (Miia)_ m (viN) 

0,H 

23900 

t 0". , ()2 

1,2 

11900 

0,00 

1,8 

8000 

- 0,02 

2,4 

6000 

- 0,03 

3,0 

4800 

- 0,04 

3,6 

4000 

- 0,04 

4,2 

3400 

- 0,03 


i) Vgl. Astron. Nachr. 218, 209. 1923; 219, 21, 353. 1923. 
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Wie man sieht, ist der fragliohe spektrale Farbenindex in diesem Fall© 
sehr nahekonstant.HieristsomitdasKorrektionBgliedin Gl. (19) sehrklein. 

Auch fur die Spektralempfindlichkeitsfunktionen der photographischen 
System© sind die Differenzen nahe konstant als Anzeichen fur die Klein- 
heit des entsprechenden Korrektionsgliedes in Gl. (19). 

Allgemein zeigen diese Berechnungen, daB das Korrektionsglied bei 
Spektralempfindlichkeitskurven yon einer Breite wie im Falle der nor- 
malen visuellen und photographischen Systeme noch klein ist. Fiir 
schmalere Spektralempfindlichkeitskurven (vgl. z. B. die <p ( l' v) in Tabelle 5, 
S. 382, Spalte 5) ist das Korrektionsglied kleiner gemaB dem oben 
angefiihrten Satz. Fiir sehr breite Spektralempfindlichkeitskurven wie 
die des radiometrischen GrttBenklassensystems ware das Korrektions¬ 
glied so groB, daB die ganze Betrachtungsweise illusorisch ist. 

Wir werden auf die hier besprochenen Resultate in einem anderen 
Zusammenhang zuriickkommen (S. 397). Hier geniigt uns die allgemeine 
Feststellung, daB das Korrektionsglied in den praktisch in Betracht 
kommenden Fallen klein ist. 

Vernachlassigt man in Gl. (19) das Korrektionsglied, so erhalt man 
die zu Gl. (13) analog© Gleichung: 

m = const-2,5log I^ m . (21) 


Dementsprechend erhalt man fiir die Reduktion der GrOBenklassen 
eines Systems auf die eines anderen: 

m (1) -m (2) - const (1) '-const (2> ~2,5logI^| + 2,5log 1^. (22) 

Wir benutzen nun wieder fiir die Intensitatskurve l k die Plancksche 
Gleichung: q ^ 

\ = • ( 23 ) 
e iT -1 

Hiermit ergibt sich: 

m (1) -m (2) = const (1) -const (2) + 12,5log A J ( I l 1 ) -12,51ogA ( 1 2) 

+ 2,5log(e° ,/T ' ]/ ^-l)-2,5log (e R *' T ' -1) (24) 

oder. m 0)_ m (2) = cons t + 2,5log (e c,,T ‘ 1/A m’-l)-2,5log (e <!,/T- , (25) 

wo wir alle Konstanten zu einer neuen Konstanten zusammengezogen 
haben. 

AuBer bei den heiBesten Sternen kann man in Gl. (25) unter dem 
Logarithmus 1 gegen den Exponentialausdruck vernachlassigen, d. h. 
man benutzt die Wiensche statt der Planckschen Gleichung. Dann wird 

GL ( 25 ) ; m (1) -m (2) = const +1,086 (l/A^-l/A^) c/T (26) 

(2,51oge = 1,086). 
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Hiermit haben wir den folgenden Satz abgeleitet. Die Unterschiede 
der GrOBenklassen zweier idealer photometrischer Systeme 
zeigen einen annahernd linearen Gang mit der reziproken 
Farbtemperatur. 

Wir stellen die Vernachlassigungen zusammen, die wir begangen haben, 
um zu Gl. (26) zu gelangen. 1. Wir haben das Korrektionsglied beim 
t?bergang von der integralen effektiven Intensitat zu der spektralen 
Intensitat der Schwerpunktswellenlange vernachlassigt. 2. Wir haben 
die Abweichung der Intensitatskurve vom Planckschen Gesetz, insbe- 
sondere die Absorptionslinien und die Absorptionsbanden vernach¬ 
lassigt. 3. Wir haben die Plancksche Gleichung durch die hier bequemere 
Wiensche Gleichung ersetzt. 

Um ein Urteil iiber die Genauigkeit der Gl. (26) zu erhalten, wenden 
wir sie auf den Unterschied zwischen photographischen und visuellen 
GrOBenklassen an. Wir vergleichen dazu die Kingschen Farbenindices 
(photographische GrOBenklasse von King minus visuelle GrOBenklasse 
der R.H.P., vgl. S. 412) mit den von Brill 1 ) aus den spektralphoto- 
metrischen Messungen von Rosenberg und Wilsing abgeleiteten rezi¬ 
proken Farbtemperaturen (vgl. S. 422). Die untenstehende Tabelle ent- 
halt zusammengehOrende Werte von c 2 /T und dem genannten Farben- 
index, I. Die Sterne sind zum Zweck der Mittelbildung in Gruppen an¬ 
nahernd gleicher Spektralklasse zusammengezogen worden, was in diesem 
Zusammenhange gleichgiiltig ist. 


Tabollo 10. 


Sp. 

«./T 

1 

0,r>9(o 2 /T- 1,22) 

HO 

0,60 

- O'i’33 

()'! , 37 

AO 

1,22 

0,00 

0,00 

K0 

1,82 

] 0,33 

i o,3r> 

(10 

2,39 

1 0,67 

1 0,69 

K0 

3,14 

1 1,12 

1 M3 

MO 

4,02 

1 1,73 

l 1,65 


In der Tabelle ist ferncr einc linearc, bci AO verschwindende Funktion 
von c a /T, die sioh den I-Werten mOgliehst gut anschlieBt, angegeben. 
Man sieht, daB der Kingsehe Farbenindex sick in der Tat schr gut durch 
einen Ausdruck von der Form Gl. (26) darstellen laBt. 

Die Form Gl. (26) stellt die Reduktion als Funktion der Farbtempera¬ 
tur dar. Nun ist im allgemeinen bei schwacheren Sternen die Farb¬ 
temperatur nicht direkt bekannt. Der Vergleich zwischen dem Kingschen 


!) Vgl. loc. cit. S. 378 Anm. I. 
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Farbenindex und der reziproken Farbtemperatur in Tabelle 10 zeigt 
aber, daB man in Gl. (26) c 2 /T duroh eine lineare Funktion des Farben¬ 
index I ersetzen darf. Dann erhalt man statt Gl. (26): 

„ const' + const' • I. (27) 

Beriicksichtigt man schlieBlich, daB im allgemeinen die Nullpunkte 
photometrischer Systeme so festgelegt werden, daB die GrOBenklassen 
fur steme der Spektralklasse AO, wo definitionsgemaB I gleich Null ist, 
zusammenfallen, so erhalt man schlieBlich als die gesuchte allgemeine 
Form der Reduktion eines idealen photometrischen Systems (vgl. S. 386) 
auf ein anderes ideales photometrisches System: 

m (1) -m (2) = const-I. (28) 

In dieser Gleichung laBt man oft I den internationalen Farbenindex 
(vgl. S. 413) und nicht den Kingschen Farbenindex bedeuten. Dies ist 
belanglos, da sich die beiden Farbenindices innerhalb der Naherung, die 
hier in Frage kommt, nur um einen konstanten Faktor unterscheiden. 

Wir behandeln gleich ein konkretes Beispiel, das die Anwendung und 
den Genauigkeitsgrad des abgeleiteten Reduktionsverfahrens illustrie- 

ren soil. . 

Minnaert und van der Bilt 1 ) haben den EinfiuB des Purkinje- 
Effekts des Auges untersucht, indem sie numerisch die Reduktion ernes 
visuellen GrOBenklassensystems eines Stabchensehen-Beobachters (schwa- 
ches Licht) auf das eines Zapfensehen-Beobachters (helles Licht) er- 
mittelten. Der EinfluB der Optik und der Erdatmosphare wurde ver- 
nachlassigt. Der EinfluB auf visuelle Beobachtungen ist ja an sieh schon 
sehr klein (vgl. S. 373), bei einem Vergleich, wie dem hier in Frage 
kommenden, ist er ganz verschwindend. Die untenstehende Tabelle zeigt 
die Reduktion nach Minnaert und van der Bilt in Abhangigkeit von 
der Spektralklasse. Den Nullpunkt haben wir in der iiblichen Weise auf 
AO festgelegt. Ferner gibt die Tabelle den entsprechenden Kingschen 
Farbenindex. 


Tabelle 11. 


Sp. 

in (yiH, a)_ m (vis, Z) 

I 

0,20 I 

AO 

oroo 

0 1 ,"00 

0TO0 

F0 

+ 0,04 

+ 0,33 

+ 0,07 

GO 

+ 0.13 

+ 0,67 

+ 0,13 

K0 

+ 0,23 

+ 1,12 

+ 0,22 

MO 

+ 0,39. 

+ 1,73 

+ 0,35 


x ) Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 92, 422. 1932. 
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Die Tabelle zeigt ferner, daB man in diesem Falle die Reduktion in 
der Tat sehr nahe durch den Ansatz Gl. (28) reproduzieren kann. 

Die meisten Reduktionen von benachbarten Systemen unter sich sind 
numerisch kleiner als die in der Tabelle angefuhrten, so daB die Reduk¬ 
tion oft mit noch grttBerer Genauigkeit als im obigen Falle durch den 
Ansatz Gl. (28) reproduzierbar sein diirfte. 

Wir wollen schlieBlich versuchen, einen Uberblick liber den EinfluB 
der auf S. 395 aufgezahlten Vernachlassigungen auf die Reduktion be- 
nachbarter Systeme aufeinander unter verschiedenen Umstanden zu ge- 
winnen. 1. Der EinfluB der Vernachlassigung des Korrektionsgliedes in 
Gl. (19) auf die Reduktion ist verschwindend klein, wenn sich die beiden 
fraglichen Spektralempfindlichkeitskurven im wesentlichen durch eine 
Verschiebung in der Richtung der Abszissenachse unterscheiden. Dann 
hat fur die beiden Gr&Benklassensysteme, wie aus Gl. (19) unmittelbar 
hervorgeht, das Korrektionsglied sehr nahe die gleiche GrOBe. Dieser 
Fall liegt z. B. bei deni oben dargestellten Vergleich von Zapfensehen 
und Stabchensehen vor. Wie Abb. 1 zeigt, kommen zwischen den Spek¬ 
tralempfindlichkeitskurven photographischer Systeme auch unregel- 
maliige Unterschiede vor, so daB mit einem merkbaren EinfluB dieser 
Vernachlassigung im Sinne einer Abweichung von dem Ansatz Gl. (28) 
unter Umstanden gerechnet werden muB. 2. Der EinfluB der Vernach¬ 
lassigung der Absorptionslinien und Absorptionsbanden wird nur aus- 
nahmsweise merkbar sein, weil im allgemeinen benachbarte Systeme sehr 
nahe in der gleichen Weise von der ohnehin meist ziemlich kleinen in 
Frage kommenden Wirkung betroffen werden. 3. Die Benutzung der 
Wienschen statt der Planckschen Gleichung bedeutet bei den numerisch 
kleinen Reduktionen auch bei heiBen Sternen kaum eine merkliche Ver- 
nachlaHsigung. 

Das Korrektionsglied in Gl. (19) kann als Potenzreihe in c 2 /T darge- 
stellt werden. Durch weitere Transformationen kann man die Reduktion 
^(2) als eine Potenzreihe in c 2 /T darstellen. SchlieBlich kann diese 
in eine Potenzreihe in 1 umgeformt werden. Durch Mitnahme nur des 
ersten Gliedcs crhalt man den Ansatz Gl. (28). Einem Ansatz mit qua- 
dratischem (died werden wir S. 421 bcgegnen, wo es in einem anderen 
Zusammenhange bei einem analogen Problem auf groBe Genauigkeit 
ankommt. 

Zusammenfassend kOnnen wir sagen, daB die Reduktion der Gr5Ben- 
klassenangabe benach barter idealer photometrischer Systeme aufein¬ 
ander im allgemeinen durch den Ansatz Gl. (28) geniigend genau ge- 
schehen kann. Ausnahmsweise kann ein ausfuhrlicherer Ansatz erforder- 
lich sein. 
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§ 9. Reduktion der Grofienklassen 
verschiedener photometrischer Kataloge aufeinander. 

Nachdem wir in dem vorigen Paragraphen die Frage der Reduktion der 
GrOBenklassen idealer photometrischer Systeme aufeinander untersucht 
haben, betrachtenwir jetzt dieselbe Frage fur die photometrischen Kata¬ 
loge, wie sie uns als Resultate praktischer Beobachtungen vorliegen. 

GemaB S. 372 und S. 386 kann das System eines GrttBenklassen- 
katalogs sich von einem idealen System in zwei Hinsichten unterscheiden. 
Es kann die Skala des Katalogs von der Pogsonschen Skala infolge zu- 
falliger oder systematischer Beobachtungsfehler etwas verschieden sein. 
Unter Umstanden kann es femer vorkommen, daB die Spektralempfind- 
lichkeitsfunktion des Katalogsystems mit der Objekthelligkeit etwas 
veranderlich ist. Den EinfluB dieser beiden Faktoren auf die Unterschiede 
zweier GrOBenklassenkataloge haben wir jetzt zu untersuehen. 

Es sei die Skala eines Katalogsystems in Gl. (2), S. 372, duroh den Wert 

~ 2 > 5 ( 1+ b ) > 

atatt durch 2,5 charakterisiert, wo s eine im allgemcinen gogon 1 aehr 
kleine Konstante ist. Ferner soli die Spektralempfindlichkeitsfunktion 

heiBen, damit zum Ausdruck kommt, daB sie von der Objekthelligkeit 
abhangig ist. Dann gilt statt Gl. (12): 

2 5 f 

m - const- ■ - log/^(m)I^cU. (29) 

i s 0 

Dies kttnnen wir auch 

QO 

m-s(m-m 0 ) const'-2,r>log^(m) I^dA (30) 

6 

schreiben, indem wir die konstante willkurliche AusgangsgrOBenklasHe m 0 
einfiihren und die Nullpunktskonstante entsprcehend andorn. Ferner 
vergleichen wir « 

2,5log ^(mJI^dA 
6 

mit 2,5 log fa (m 0 ) dA. 

() 

Nach dem in dem vorigen Paragraphen abgeleitoten Sat/, ist der Unter- 
schied dieser beiden Ausdriickc fiir jedes m sehr nahe proportional dem 
intemationalen Farbenindex I (vgl. S. 413). Pemnaeh wird (11. (30): 

00 

m - const' -2,51og J<p x (m 0 ) I^dA + s (m-m (( ) + yi (m) • I, 
o 


(31) 
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wo ^(m) eine Funktion der GrOBenklasse ist, die die Verschiebung des 
Schwerpunkts der Spektralempfindlichkeitskurve mit der GroBenklasse 
miBt. Die GroBe ^(m) • I ist im allgemeinen klein und oft praktisch gleich 
Null, man wird meist mit ausreichender Genauigkeit ^( m ) a ^ s e i ne 
lineare Funktion von m ansetzen kGnnen. DefinitionsgemaB verschwindet 
^(m) fiir m = m 0 (vgl. oben), also wird man setzen: 

^(m) =p(m-m 0 ), (32) 

wo p eine Konstante ist. 

Fiihren wir nun 

00 

m * const-2,5log j 9 ? A (m 0 )d 2 (33) 

o 

ein, wo m also die GroBenklasse eines idealen photometrischen Systems 
ist, so ergibt sich schlieBlich aus Gl. (31): 

m «m -b s(m-m 0 ) + p(m-m 0 )I. (34) 

Diese Gleichung ist in unserer Naherung der allgemeine Ausdruck fiir 
die Abweichung der GroBenklassen eines Katalogsystems von den GrOBen- 
klassen eines idealen photometrischen Systems. Das Glied s(m-m 0 ) 
reprasentiert die Wirkung der Skalenabweichung, das Glied p(m-m 0 )I 
die Wirkung des Purkinje-Effekts. Schreibt man Gl. (34) 

m - in + [s + pi] (m-m 0 ), (35) 

so sieht man, daB die Wirkung des Purkinje-Effekts auch so be- 
schrieben werden kann, daf3 man sagt, fur jede Sternfarbe gilt ein 
anderer Skalcnwert. 

In dem vorigen Paragraphen wurde der folgende Ansatz fiir den Untcr- 
schied der GrciBenklassen zweier idealer photometrischer Systeme, 
den Unterschieden im Nullpunkt und in der Spektralempfindlichkeits- 
funktion entspreehend, abgeleitet [vgl. Gl. (27), S. 396]: 

m (1) -m <2) n bfl. (36) 


Fiir den Untersehicd zweier KataloggrftBenklassen erhalt man sehlieB- 
lich aus Gl. (34) und (36) den folgenden Ansatz: 


m (1) -m (2) 


i s (l, ‘ 2) (m-m 0 ) i p (1 ’ a) (m-m 0 ) 1. (« : 


Die einzelnen Glicder reprase ntieren die Untersehicde der beiden 
Katalogsysteme in bezug auf den Nullpunkt, die Spektralempfindlich¬ 
keitskurve, den Skalenwert und den Purkinjc-Effekt. 

Der Ansatz Gl. (37) hat gerade die auf S. 367 bcsohriebenc Form. Bci 
dem praktischen Vergleich zwischen zwei GrOBenklasscnkatalogen wird 
man fiir jeden der beiden Kataloge gemeinsamen Sterne eine Bedingungs- 
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gleichung von der Form Gl. (37) aufsteUen. Die linke Seite ist gegeben, 
auf der rechten Seite ist I (aus einem Farbenindexkatalog oder iiber den 
Umweg der Spektralklasse) und (m-m 0 ) bekannt, indem fur m 0 eine 
passende Wahl getroffen wird, z. B. m 0 » 6 m . Die unbekannten Konstanten 
n, f, s und p werden nun aus samtlichen Bedingungsgleichungen durch 
eine Ausgleichungsrechnung etwa naoh der Methode der kleinsten Qua¬ 
drate bestimmt. Nachdem die Konstanten im Ansatz Gl. (37) nunmehr 
fur den vorliegenden Fall bekannt sind, kann die Reduktion m (1) -m (2) 
fur jeden erwiinschten Stern berechnet werden (wenn der international© 
Farbenindex oder die Spektralklasse des Sterns bekannt ist). 

Es sollen jetzt noch zur Erlauterung einige konkrete Beispiele an- 
gefuhrt werden. 

Muller und Kempf 1 ) verglichen die GrOBenklassen der P.D. mit den 
von Pickering 2 ) gegebenen GrttBenklassen. Sie stellten die Unterschiede 
durch die folgende Formel dar: 

Potsdam -Pickering = + 0^229-0™027 F +0,024(m-2 I !'25) 

—0,008(m- 2 1 T'25) F. 

Diese Formel entspricht genau dem Ansatz Gl. (37). Die GrttBe F 
entspricht einem Farbenindex. Sie wurde von MOller und Kempf aus 
den Farbenschatzungen der P.D. (vgl. S. 930) abgeleitet. Schwarz- 
schild 3 ) hat diese Farbenschatzungen mit seinen Farbenindices (vgl. 
S- 412) verglichen. Daraus ergibt sich, daB F etwa gleich 3,71 \ 1,0 ist. 
Mit Hilfe dieser Beziehung kOnnte man die Gl. (38) leicht auf die ge- 
wOhnliche Form transformieren. Das letzte Glied reprascntiert den 
Purkinje-Effekt: schwache rote Sterne sind von Pickering schwaeher 
gemessen worden als von den Potsdamer Beobachtern. Wie in § 2 
dargelegt, fallt das Vorhandensein dieses Unterschiedes den Pickering- 
schen Messungen zur Last. 

Hertzsprung fand als Unterschied zwischen seinen photographi- 
schen GrOBenklassen hellerer Sterne 4 ) und denen von King 5 ): 

m <Kinar)__^(iiortzHprungr) __ __ 0 1 ?099—0 Il * l 038 (c 2 /T—2) i 0,038 m. (39) 

Die GrOBe c 2 /T-2 ist sehr nahe gleich 1,30 inal dem Farbenindex 
m (Hortz8pmne:)__ m (i»i))^ ^ er gom ^ unmittelbar in die Gleichung eingefiihrt 
werden kOnnte. Ein Purkinje-Effekt ist hier nicht angedeutet. 

*) Publ. Astroph. Obs. Potsdam 17, Nr. 52. 1907. 

2 ) Ann. Harvard Coll. Obs. 44 und 45. 

8 ) Gottingen Aktinomotrie, Toil B. 1912. 

4 ) Bull. Astron. Inst. Netherlands 35, 201. 1923. 

6 ) Ann. Harvard Coll. Obs. 76, 117. 1915. 
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Spencer Jones 1 ) verglich seine Polarsequenz-GrflBenklassen mit den 
von Seares 2 ) gemessenen und fand: 

m ( Sea roH)__ m (Jones) = + ()T?01 + O^OOl (m-10)-0,04 1 , (40) 

wo I der Mt. Wilson-Farbenindex ist, also bis auf eine ziemlich kleine 
Farbengleichung praktisch vollkommene tjbereinstimmung, als Anzeichen 
dafur, daB beide Systeme wahrscheinlich sehr nahe ideale photometrische 
Systeme sind (vgl. S. 396). 

Payne 3 ) stellte die folgenden Beziehungen zwischen photovisuellen 
Systemen und der P.D. zusammen: 

m (DV, Wrigfht) _ m (PD) ^0*12! + 0,141 
m (l)V f Mt.WilHon)_ m (PD) == _ 0 m 2 2 +0,111 (41) 

m (pv. Harvard) m (PD) ^ _ 0^28 + 0,001. 


Hier ist 1 der internationale Farbenindex. Ein direkter Vergleich der 
Harvard und Mt. Wilson photovisuellen GrOBenklassen ergab: 


Mt.. Wilson)_ m (pv. Harvard) m + 0^04 + 0,101 

[+ 0706 + 0,111] 


(42) 


in geniigender Gbereinstimmung mit der aus Gl. (41) abgeleiteten - in 
Klammern angefiihrten - Bezjehung. Da es jedenfalls zum Teil andere 
Sterne sind, die den vergliehenen Katalogen gemeinsam sind, darf die 
Obereinsti miming als Zeichen der Homogenitat der Kataloge angesehen 
werden. 

Bisweilen zeigt der Vergleich zweier GrftBenklassenkataloge, daB jeden¬ 
falls ciner von heiden nieht homogen ist. So fand z. B. Bergstrand 4 ) 
bei deni Vergleich seiner (JrOBenklassen der A.G.-Sterne der Zone +60 
bis i 65" mit den GrOBenklassen von Fairley 5 ), daB der Nullpunkts- 
unterschied mit der Kektaszcnsion ziemlich stark veranderlich war. Die 
Ursuche solcher Kohler kann in unsicherer Festlegung des Nullpunkts 
fur die einzelnen Flatten oder in unzureichender Beriicksichtigung der 
Extinktion liegon. Im vorliegenden Fall darf mit Rueksicht auf die 
Art, in der die Festlegung der Nullpunkte in Upsala geschah, ge- 
schlossen werden, daB die Felder wahrscheinlich im Katalog von Fair¬ 
ley stecken. 


>) Monthly Not. Hoy. Astron. Soc. 82, 21. 1922. 

2 ) Astrophvs. »!oum. 41, 200. 1916. 

3 ) Bull. Harvard Coll. Obs. 892. 1933. 

«) M(‘<1(1. Astr. Obs. Upsala Nr. 57. 1933 und Nr. 59. 1934. 
6 ) Astrophys. Jotirn. 73, 125. 1931. 

Ilniidl). (1. ExporimentulphyHlk, ltd. XXVI. 
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Beim Vergleich des genannten GrOBenkatalogs mit anderen Katalogen 
stieB Bebgstband auf FWle, wo der lineare Ansatz fur die Farben¬ 
gleichung nicht ausreichte (vgl. S. 397). Die folgende Tabelle zeigt emen 

solchen Fall. 

Tabelle 12. 


Sp. m (UpsaIa) __ m (Harvard) 


B1 

AO 

F0 

GO 

KO 

MO 


- 0', n 32- 
- 0,10 
-0,08 
-0,03 
+ 0,04 
+ 0,15 


-O™20 
0,00 
+ 0,33 
+ 0,70 
+ 1,12 
+ 1,66 


SchlieBlich sei nooh kurz der Fall erwahnt, wo es sich urn den Ver¬ 
gleich zwischen den GrOBenklassen eines photometrischen Systems und 
GrOBenklassen, die nicht auf photometrischen Messungen beruhen, han- 
delt Bei geschatzten GrOBenklassen wird die Skala lm allgemeinen nicht 
konstant sein, wenn auch gemaB dem Fechnerschen Gesetz (vgl. b. 161) 
starke Anderungen der Skala nicht vorkommen werden. Bei konstanter 
Auffassung des Beobachters wird aber die geschatzte GrOBenklasse erne 
eindeutige Funktion der photometrischen GrOBenklasse. Anderungen der 
Auffassung werden vorkommen und sich als Anderungen in der Be- 
ziehung der GrOBenklassen mit dem Ort am Himmel zeigen. Be. Unter- 
suchungen dieser Art, bei denen es auf sehr groBe Genauigkeit nicht an- 
kommt wird meist von der Farbengleichung ganz abgesehen. 


§ 10. AnschluB an 

einen photometrischen Katalog durch diflferentieUe Messungen. 

In § 9, Kap .1 wurde der Begriff der differentiellen photometrischen Messung 
relativ'zu einem fundamentalen photometrischen System erlautert. Es soil 
ietzt kurz darauf eingegangen werden, wie ein AnschluB an emen vorlie- 
genden photometrischen Katalog durch differentielle Messungen gesehieht. 

Zunachst ist die Farbengleichung des fur die differentiellen Messungen 
benutzten Photometers ■ gegeniiber dem des Katalogs zu ernutteln. 1st 
ein Purkinje-Effekt zu befiirchten, so hat dies sowohl fur hellere als fiir 
schwachere Objekte zu geschehen. Ferner ist der Skalenwert des Katalogs 
zu iibertragen. SchlieBlich soli dafiir gesorgt werden, daB der Nullpunkt 
der neubestimmten GrOBenklassen mit dem des Katalogs ttberemstimmt. 

Die Dbertragung des Skalenwerts kann entweder durch direkten Ver¬ 
gleich der neuzubestimmenden Sterne (MeBsterne) mitden Fundamental- 
sternen geschehen, photographisch z. B. durch Aufnahme der Funda- 
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mentalsteme und MeBsterne auf der gleichen Platte, oder aber indirekt, 
z. B. mit Hilfe eines Gitters, das an den Fundamentalsternen geeicht 
wird und dann zur Festlegung der Skala fur die MeBsterne dient. 

Zur grOBeren Deutlichkeit betrachten wir den konkreten Fall, daB die 
Farbengleichung eines Instruments und die Absorption eines Gitters 
zwecks photographisch-photometrischem Anschlusses an die Nordpolar- 
sequenz bestimmt werden soli. Die Nordpolarsequenz wird zunachst ohne 
Gitter aufgenommen und die Ausschlage fiir die einzelnen Sterne (Bild- 
durchmesser, Schw&rzung oder Elektromikrophotometerausschlag usw., 
vgl. S. 653) werden mit den Kataloghelligkeiten m <K) verglichen, ent- 
weder graphisch oder mit Hilfe eines Interpolationsansatzes fiir den Zu- 
sammenhang der beiden GrOBen. Die Abweichungen von der mittleren 
Darstellung werden nun durch einen Ansatz f-I, wo I der Farbenindex, 
f die unbekannte Farbengleichungskonstante ist, dargestellt. Man kann 
dies auch so ausdriicken, daB man sagt, es giltim Ansatz 

m (I) ~m (K) +fI (43) 

f fiir die Reduktion der KataloggrOflenklasse auf die InstrumentgrOfien- 
klasse so zu bestimmen, daB die Darstellung durch den Kurvenzug, der 
die m (I) und die gemesBenen Ausschlage verbindet, mOglichst gut wird. 

Nunmehr wird die Polarsequenz mit und ohne Gitter aufgenommen 
und die entsprechenden Ausschlage gegen die auf das Instrument redu- 
zierten GrOBenklassen m (I) aufgetragen. Die Verschiebung der beiden 
Kurven gegeneinander, in GrttBenklassen ausgedriickt, gibt die gesuchte 
Gitterkonstante. 

Die GrOBcnklassen der MeBsterne kflnnen jetzt bis auf eine Nullpunkts- 
konstante bestimmt werden. DieNullpunktskonstante wird durch direkten 
Vergleich mit einem oder besser einigen Fundamentalsternen bestimmt. 

Unter Umstanden wird man damit rechnen ktinnen, daB die Farben¬ 
gleichung des Instruments gegenuber dem Fundamentalsystem praktisch 
verschwindend ist. Auch kann man bisweilen voraussetzen, daB das be- 
nutzte Photometer den Skalenwert des Furidamentalsystems genligend 
genau reproduzieren kann, so daB eine tlbertragung uberfliissig ist, z. B. 
wenn in einem nieht zu weiten (JrOBenklaHsenintervall mit Nieolprismen 
gemesscn wird. 1st beiden der Fall, so wird nur der Nullpunkt mit Hilfe 
der Fundamentalsterne fcstzulcgen zu sein. 

§ 11. Ubergang von relativen zu absoluten Intensitaten. 

Durch langjahrige Beobachtungen, besonders von Abbot und seincn 
Mitarbeitern 1 ), ist die Solarkonstante, die (iesamtintensitiit der 

Ann. Astrophys. Obs. Smithsonian Inst. 2-5. 1908-1932. 
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Sonnenstrahlung in absolutem MaB (Erg pro Quadratzentimeter und 
Sekunde, vgl. S. 323) mit erheblicher Genauigkeit bestimmt worden. 
Das hierfur benutzte Instrument ist das absolute Pyrheliometer (vgl. 
S. 798). Bernheimeb 1 ) gibt als wahrscheinlichsten Wert der Solarkon- 

stante den Wert S = l,895gcalcm -2 min _1 , (44) 

d.h. S =1,322- 10 6 ergcm _2 sec _1 , (45) 


ein Wert, der weniger als 1% von dem wahren Wert abweichen diirfte. 
Der angefuhrte Wert ist bereits wegen der Wirkung der Erdatmosphare 
korrigiert. 

Ist nun in einem GrOBenklassensystem die GrfiBenklasse der Sonne 
bekannt, so kOnnen alle GrOBenklassenangaben des Systems in absolute 
Intensitaten umgerechnet werden. Zunachst werden alle SystemgrOBen- 
klassen, auch die der Sonne, auf bolometrische GrOfienklassen reduziert 
(vgl. § 8). Dann gilt: 


m§ ol> - const-2,5log I 0 

u^boi) _ const-2,Slog I* (46) 


I© = S, 

woraus man leicht die absolute Intensitat eines beliebigen Fixstorns mit 
einer im betreffenden System bekannten GrtiBenklasse bercchnen kann: 

mg ol) -m<f l) ~2,51ogI*/S (47) 

Oder logI*/S = 0,4(mg ol) -m<!; ,1) ). (48) 

Bestimmungen der GrftBenklasse der Sonne sind mohrnmlH durch- 
gefiihrt worden, und zwar visuell (vgl. S. 622), photograph inch 2 ) und 
mittels Thermoelement 3 ). 

Im Mittel ergibt sich hieraus fiir die bolometrische GrOBenklaase der 

Sonne m ( A’ 0l) --=-26",'8 (49) 

© 

Die Unsicherheit des angefiihrten Wertes fiir kann man wohl 

zu etwa 0 , !'l ansetzen. Angesichts des groBen zu iiberbriiokcnden Intcnsi- 
tatsverhaltnisses (10 n : 1) darf man wohl die erreiehte Genauigkeit als 
befriedigend bezeichnen. 

Pettit und Nicholson habenhelle Fixsterne auch an cine Ntandurd- 
Hefnerlampe bzw. an eine StickstofE-Gliihlampe, dercn absolute Intensi- 
taten bekannt waren, angeschlossen und hierdurch mit den Sonnen- 
beobachtungen genugend ubereinstimmende Werte erhaltcn. 


1 ) Handbuch d. Astrophysik. lid. 7. Berlin 1936. S. 343. 

2 ) Vgl. H. N. Russell, Astrophys. Journ. 43, 103. 1916. 
*) Vgl. loe. cit. S. 386, Anm. 1. 
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Es sed in diesem Zusammenhang angeftihrt, daB die radiometrische 
GrOBenklasse einer internationalen Kerze (1,11 Hefnerkerzen) 1 ) nach 
Pettit und Nicholson - 20 r ?ll ist. Pettit und Nicholson vergleichen dies 
mit der visuellen GrOBenklasse der internationalen Kerze 1 ), -14™29. Aus 
dem entsprechenden Warmeindex, 5™ 82, schlieBen sie auf eine Tempera- 
tur der Hefnerlampe von etwa 1900° (vgl. Tabelle 8, S. 391). 

§ 12. Helligkeitsmessimgen von Flachen. 

Die Aufgabe der Helligkeitsbestimmung von flachenhaften Objekten 
besteht aus zwei Teilen: Der Bestimmung der Totalhelligkeiten der 
Flachen und der Bestimmung der Helligkeitsverteilung liber die 
Flache. 

Als MaB der Totalhelligkeit benutzt man die GrOBenklasse, die dem- 
jenigen Lichtpunkt entspricht, der durch Konzentration der leuchtenden 
Flache in einen Punkt entstehen wlirde (vgl. S.326). In dieser Bedeutung 
haben wir in § 11 von der GrOBenklasse der Sonne gesprochen. 

Zur Bestimmung der Totalhelligkeit eines flachenhaften Objekts kann 
man die ganze Flache Flachenelement fiir Flachenelement ausmessen 
und die Totalhelligkeit (lurch eine Integration bestimmen. Diese Methode 
ergibt die Totalhelligkeit zugleich mit der Helligkeitsverteilung. Wir 
kommen hierauf wciter unten zuriick. Oder aber man wahlt eine Optik, 
die die Flache so stark konzcntriert, daB sic sich dem benutzten lieht- 
empfindliehen Organ gegenliber wie ein Lichtpunkt verhiilt. Nach der 
Definition der der Totalhelligkeit entsprechenden GrOBenklasse hat man 
diesen Quasi-Lichtpunkt mit anderen Lichtpunkten (Fixsterncn) oder 
Quasi-Lichtpunkten nach den bereits besprochenen Methoden zu ver- 
gleiehen. 

Bei photoclcktrischen Beobachtungen ist ein relativ geringer Konzcn- 
trationsgrad der Flache erforderlich (vgl. S. 916). Der Photostrom ist 
ein MaB fiir die totale Helligkeit der Bostrahlung, ungeachtet etwa vor- 
handener UngleichmaBigkeiten in der Lichtverteilung im Bcleuchtungs- 
Lichtfleck. Die Photozelle ist dcshalb zur LOsung dieser Aufgabe sehr 
geeignet. 

Im Gegensatz zur Photozelle verinOgen Auge und photographischo 
Platte nicht unmittclbar das Lieht einer Flache zu summieren. 

Konzentriert man cine Flache durch eine Optik so weit, daB das mit dem 
Auge betrachtete Bild kleiner als etwa 5-10' ist, so stOrt die Flachcn- 
ausbreitung erfahrungsgemaB nicht (vgl. hierzu S. 159); der Lichtreiz 
wird ein MaB fiir die Totalhelligkeit. Flachen unter etwa 10-20" lassen 

x ) Smithsonian Physical Tables (7th ed.), 1921. S. 260. 
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sich somit mit kleinen VergroBerungen (v - 20-40mal) unmittelbar visuell 
beobachten. Bei so kleiner VergrOBerung sind aUerdings nur relativ kleine 
Offnungen (0,6v cm) brauchbar, weil sonst die Austrittspupille grttBer 
als die Augenpupille wird. 

Wird bei pbotographischen Aufnahmen die Flache unter etwa 0,03 mm 
verkleinert, so stOrt die Flachenausbreitung infolge der Lichtdiffusion in 
der empfindlichen Schicht der photographischen Platte nicht mehr (vgl. 
S. 355). Flachen bis 1' sind folglich mit kurzbrennweitiger Optik (f gleich 
etwa 10 cm) unmittelbar photographisch-photometrisch zu beobachten, 
namentlich wenn die Expositionzeiten reichlich lang sind, so daJB die 
Lichtdiffusion wesentlich ist. 

1st eine so weitgehende Verkleinerung des Bildes nicht mOglich, so 
kann man folgendermaBen vorgehen. Man betrachtet bzw. photographiert 
ein extrafokales Bild der Blache. Die Fokusabweichung ist so groB zu 
wahlen, daB das Bild bedeutend grOfler als das Fokalbild der Flache wird. 
Dann wird das Flachenbild annahernd gleichmaBig beleuchtet, und die 
annahernd konstante Flachenhelligkeit des Bildes, die unmittelbar ge- 
messen werden kann, wird ein MaB fur die Totalhelligkeit. Durch dies 
Verfahren kOnnen flachenhafte Objekte miteinander oder mit Fixsternen 
verglichen werden. Eine Begrenzung des Anwendungsbereichs dieser 
Methode ergibt sich durch die Bedingung, daB die Flachenhelligkeit des 
extrafokalen Bildes, die ja erheblich geringer als die des Fokalbildes ist, 
nicht wesentlich unter die des Himmelsgrundes herabgehen darf (vgl. 
S. 360); durch die Extrafokalstellung wird die Flachenhelligkeit des 
Himmelsgrundbildes nicht geandert. Durch Anbringung einer geeigneten 
Blende in der Fokalebene laBt sich allerdings erreichen, daB die Flachen¬ 
helligkeit des Himmelsgrundbildes durch die Extrafokalstellung im selben 
MaB geschwacht wird wie die der zu messenden Flache. Hierdurch werden 
auch StOrungen durch Nachbarobjekte vermieden. 

In der Hauptsache gilt fur die Bestimmung von Totalhelligkeiten von 
Flachen nach den angedeuteten Prinzipien Ahnliches wie fur die Bestim¬ 
mung von Fixsternhelligkeiten. Vorlaufig liegt aber auf diesem Gebiet 
viel weniger Material vor. Wir diirfen uns hier mit einigen Literatur- 
hinweisen begniigen 1 ). 

Bei der Bestimmung der Helligkeitsverteilung in flachenhaften Objek- 
ten werden so kleine Flachenelemente aus dem Objekt herausgeblendet, 
daB die Flachenhelligkeit innerhalb eines Elements geniigend konstant 

J ) Holetsghkk, Ann. Univ.-Sternw. Wien 20, 39. 1907; A. Ames, Circ. Harvard 
College Obs. 257. 1923; 294. 1926; H. Shapley und A. Ames, Circ. Harvard 
College Obs. 294. 1926; A. Ames, Bull. Harvard Coll. Obs. 864. 1922; A. E. Whit- 
ford, Astrophys. Joum. 83, 424. 1936. 
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ist. Dann bietet die Vermessung keine prinzipiellen Schwierigkeiten. Zwei 
Flachenelemente, die auf das lichtempfindliche Organ unter gleichen 
auBeren Umstanden die gleiche Wirkung ausiiben, sind in photometrischer 
Hinsicht Equivalent. Die PJiotometrie kann genau wie bei Fixsternen als 
Gleichheitsphotometrie aufgebaut werden. 

Mit der Photozelle kOnnen Flachenelemente und Fixsterne unmittelbar 
verglichen werden. Durch extrafokale Abbildung ist ein Vergleich von 
Flachenelementen and Fixsternen auch visuell und photographisch 
mOglich 1 ). Ist die fragliche Flache in Flachenelementen, die die GrOBe 
der extrafokalen Sternbilder haben, homogen, so andert sich die Hellig- 
keitsverteilung in der Flache durch die extrafokale Abbildung nicht. Bei 
groBen Helligkeitsanderungen auf kurzen Strecken fiihrt eine Heraus- 
blendung geniigend homogener Flachenelemente in der Fokalebene in 
Verbindung mit extrafokaler Abbildung zum Ziel. 

Aus relativen Messungen der Helligkeitsverteilung einer Flache und 
Messungen der Totalhelligkeiten etwa durch AnschluB an die Fixstern- 
grOBenklassenskala kOnnen absolute Intensitaten unmittelbar abgeleitet 
werden. In dem Fall, wo eine direkte Bestimmung der Totalhelligkeit 
nicht oder nur schwierig durchfiihrbar ist, miissen ein Flachenelement 
(oder, um den EinfluB zufalliger MeBfehler herabzusetzen, einige Flachen¬ 
elemente) an die FixsterngrOBenklassenskala angeschlossen werden. Die 
absoluten Intensitaten der einzelnen Flachenelemente kOnnen dann un¬ 
mittelbar gefunden werden, die Totalhelligkeit ergibt sich durch Integra¬ 
tion - praktisch oft Summation - liber die ganze Flache 2 ). 

Die Helligkeitsverteilung kann nach den Messungen in Tabellenform 
als Funktion zweier Koordinaten dargestellt werden. Oder man kann 
graphisch vorgehen und auf Grund der Messungen in einem Isophoten- 
diagramm eine Reihe Kurven durch Punkte gleicher Flaehenhelligkeit 
einzeichnen 2 ). In gewissen Fallen, so z. B. im Fall der Sonnenscheibe, ist 
nach den Messungen Rotationssymmetrie in bezug auf das Zentrum der 
Flache vorhanden. Dann kann die Helligkeitsverteilung bequem in Ta¬ 
bellenform als Funktion des Abstandes vom Zentrum gegeben werden. 

Fur alle photogra])hischen und photoelektrischen Messungen der Hellig¬ 
keitsverteilung gilt, daB dem AuflftsungsvermOgen durch die Luft- 
unruhe eine Grenze gesetzt wird. Das Grenz-AuflOsungsvermOgen wird 
bei normaler Luftunruhe mit Instrumenten von ein paar Meter Brenn- 
weite schon erreicht (vgl. S. 363). Helligkeitsanderungen innerhalb von 
Gebieten mit kleinerem Durchmesser als etwa 5" kOnnen im allgemeinen 
nicht erfaBt werden. Bei visuellen Beobachtungen ist die Lage wegen der 

x ) Vgl. E. Hertzspiujng, Astron. Nachr. 195, 449. 1913. 

2 ) Vgl. z. B. J. Hopmann, VorCff. Univ.-Sternw. Leipzig, Heft 4. 1934. 
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viel kiirzeren Zeit der Einwirkung giinstiger, obgleich auch hier die Luft- 
unruhe in ahnlicher Weise stOrt. 

Besondere Schwierigkeiten entspringen aus diesem Umstand bei Mes- 
sungen der Helligkeitsverteilung auf der Sonnenscheibe, weil die Luft- 
unruhe am Tage bei klarem Wetter im allgemeinen stark ist. Am starksten 
betroffen werden Messungen von Details auf der Sonnenoberflache und 
Messungen dioht am Sonnenrand, wo die Helligkeitsgradienten und deren 
Anderungen am starksten sind. 

Bei der Ermittlung der Helligkeitsverteilung auf Flachen muB auch 
mit der Streuung des Lichts in der Erdatmosphare gerechnet werden, 
insbesondere bei groBeren Helligkeitsgradienten, wie z. B. dicht am 
Sonnenrand 1 ). Der EinfluB der Streuung kann unter ungiinstigen Verhalt- 
nissen - z. B. leichter Wolkenschleier - betrachtlich sein. 

Um die Helligkeitsverteilung auf der Sonnenscheibe frei von den Ein- 
fliissen der Erdatmosphare zu erhalten, hat Julius 2 ) den Verlauf der 
totalen Sonnenhelligkeit wahrend einer totalen Sonnenfinsternis beob- 
achtet. Hieraus laBt sich, da die geometrische Konfiguration in jedem 
Augenblick bekannt ist, die Helligkeit in ihrer Abhangigkeit vorn Abstand 
vom Zentrum ermitteln. Nach Moll und van der Bilt 3 ) stftren bei 
dieser Methode die Anderungen in dem Zustand der Erdatmosphare 
wahrend einer totalen Finsternis die Messungen. Jedoch sind, worauf 
Julius 4 ) hingewiesen hat, kurzdauernde totale Finsternissc fiir dicsen 
Zweck geeignet. Man vergleiche im iibrigen zu dem betrachteten Pro¬ 
blem eine Arbeit von Heckmann und Siedentopf. 5 ) 

Die auBersten Teile der Sonne, die Chromospharc, die Protuberanzen 
und die Corona sind im allgemeinen iiberhaupt unsichtbar und nur 
wahrend totaler Finsternisse beobachtbar. Lyot 6 ) gelang oh jedoch auf 
dem 2870 m hohen Pic du Midi in den Pyreniien, wo die Luft nehr rein 
ist, die Chromosphare, die Protuberanzen und die Corona auBerhalb 
einer Sonnenfinsternis zu beobachten. Infolge der groBen Sorgfalt, mit 
der die dabei benutzte Apparatur konstruiert wurde, war die I ntcnnitat 
des in der Apparatur gestreuten Lichts so gering, daB das Stroulicht 
nicht stOrte. 

1) Vgl. hiorzu H. Rosenberg, loc. cit. S. 355, Amn. 2. MrMioden zur ivclme- 
rischen Berucksichtigung der Streuung sind fiir Hpezielle Kalin entwirkHt wordcn 
von A. J. M. Wanders, Z. f. Astrophys. 8, 108. 1934, und S. Naumhacii, Astron. 
Nachr. 258, 137. 1936. 

2 ) Astrophys. Joum. 23, 312. 1906, und 37, 225. 1913. 

s ) Bull. Astron. Inst. Netherlands 1, 170. 1922. 

4 ) Bull. Astron. Inst. Netherlands 1, 189. 1923. 

5 ) Verdff. Univ.-Stenrw. Gottingen, Heft 8. 1929. 

«) Vgl. Z. f. Astrophys. 5, 73. 1932. 
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Dbittbs Kapitel. 

F arbenindexmessungen. 

§ 1. Allgemeines. 

Wie in § 4 des Kapitel I dargestellt, ktinnen aus dem Vergleich 
zwischen zwei integralen effektiven Intensitaten eines Fixsterns Schliisse 
auf die Intensitatsverteilung im Spektrum des Fixsterns gezogen werden. 
Als Mafl fur das Verhaltnis zweier integraler effektiver Intensitaten dient 
der Farbenindex (FI.) (vgl. S. 340), die Differenz der entspreehenden 
GrOBenklassen: 

FI. = m (1) -m (2) 

m (1) const il) -2 ) 5logj(p^ ) lx^ 
o 

m (2) -const (2) -2,5log^ 2) I^dA , 

6 

d. h. oo 

MhcU 

FI. - const-2,5log ~6b-. 

M'hM 

o 

Das Hauptresultat der Diskussion S. 341 f. war das folgende: Unter 
gewissen einschrankenden Bedingungen gilt, da!3 fur zwei Fixsterne die 
Intensitatsverteilung im Spektrum die gleiche ist, wenn ein Farbenindex 
fur die beiden Fixsterne den gleichen Wert hat. Hieraus ergibt sich die 
MOglichkeit der Obertragung der Resultate spektralphotometrischer 
Messungen mit Hilfe von Farbenindexmessungen. Eine solche Uber- 
tragung ist crwiinscht, hauptsachlich bei schwaehen Sternen, die einer 
spektralphotometrischen Messung nicht direkt zuganglich sind, aber auch 
bei helleren Sternen mit Rueksicht auf die ArbeitsOkonomie. 

Die einschrankenden Bedingungen sind (vgl. S. 345): 1. Der Farben¬ 
index muB von der Intensitatsverteilung im Ultraviolett (etwa jenseits 
3800 A) weitgehend unabhangig sein. 2. Die Entfernung der in Be- 
tracht komrnenden Sterne darf nicht so groB sein, dalJ die selektivo 
Absorption im interstellaren Raum cine merkliche Rolle spielt. 3. Der 
Schluf3 auf gleiche Intensitatsverteilung im Spektrum betrifft nur 
das kontinuierliche Spektrum unter AusschluB des Ultraviolett. In 
erster Naherung darf allerdings bei gleichem Farbenindex auch auf 
gleiches Absorptionsspektrurn - gleiche Spektralklasse - geschlosscn 
werden. 

Die Forderung 1 ist im allgemeinen erfiillt. Die Forderung 2 ist fur 
Sterne auBerhalb der J\JilchstraBe mit einer gewissen Naherung erfiillt, 


(1) 

( 2 ) 




410 B. Stbomgken : Aufgaben und Probleme der Astrophotometrie. 

fiir Sterne in der Milchstrafie spielt die selective Absorption jedoch unter 
Umstanden schon bei belleren Stemen eine Rolle, bei schwachen Sternen 
sogar eine groBe Rolle. Auf diesen Punkt muB bei SchluBfolgerungen mit 
Hilfe der Farbenindices geachtet werden. 

Man sieht unmittelbar ein, daB zwischen zwei beliebigen Farbenindices 
unter den eben diskutierten Einschrankungen ein eindeutiger Zusammen- 
hang besteht; hat ein Farbenindex fiir zwei Sterne den gleichen Wert, 
so muB jeder andere Farbenindex, abgesehen von zufalligen MeBfehlem, 
ebenfalls fiir die beiden Sterne den gleichen Wert haben. Umgekehrt, 
wenn aus Beobachtungen fiir eine Anzahl von Sterner* sich ein eindeutiger 
Zusammenhang zwischen zwei verschiedenen Farbenindices ergibt, darf 
man schlieBen, daB die fraglichen Bedingungen im vorliegenden Fall 
erfullt sind. Der SchluB ist um so sicherer, je starker die beiden betref- 
fenden Farbenindices sich (durch die charakteristischen Spektralempfind- 
lichkeitskurven) unterscheiden. 

Den Einschrankungen 1 und 2 entsprechend hat man die folgenden 
beiden Moglichkeiten. 1. Aus zwei Farbenindices eines Sternes (aus drei 
integralen effektiven Intensitaten gebildet), von denen einer yon der 
Intensitatsverteilung im Ultraviolett abhangt, lassen sich Schlusse auf 
die absolute Helligkeit des Sterns ziehen. 2. Aus zwei Farbenindices eines 
Sternes lassen sich Schlusse auf die interstellare Absorption ziehen. Der 
eine Farbenindex kann eventuell durch eine das Absorptionsspektrum 
betreffende BeobachtungsgrOBe - z. B. die Spektralklasse - ersetzt 
werden. 

Wir fassen die AnwendungsmOglichkeiten von Farbenindices zusam- 
men: 1. Durch Farbenindices kfinnen die Resultate spektralphotometri- 
scher Messungen an einer Anzahl heller Sterne auf eine grOBere Anzahl 
auch schwacher Sterne ubertragen werden. 2. Durch zweckmaBige Mes- 
sung zweier (oder mehrerer) Farbenindices fiir jeden Stern oder durch 
Kombination eines Farbenindex mit BeobachtungsgrOBen, die fiir das 
Absorptionsspektrum charakteristisch sind (etwa der Spektralklasse), 
konnen auBer Farben auch absolute GrOBenklassen und sodann spektro- 
skopische Parallaxen bestimmt werden. 3. Durch zweckmiiBige Messung 
zweier oder mehrerer Farbenindices eines Sternes, oder wiedor (lurch Com¬ 
bination von Farbenindex- und Absorptionsspektrums-Beobachtungen, 
kann die selektive Absorption im interstellaren Raum untersueht werden. 
'4. Wir fiigen hinzu, daB die Einteilung der Sterne in Gruppen nach Farbe 
und absoluter Helligkeit bei stellarstatistischen Untersuchungen wichtig 
ist, und daB schon eine Einteilung nach der Farbe allein - ebenso wie die 
damit nahe verwandte Einteilung nach der Spektralklasse allein - in der 
Stellarastronomie zu wichtigen Resultaten gefuhrt hat. 
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Bei def Anwendung der genannten SchluBweisen auf schwache Sterne 
wirken im allgemeinen alle die betrachteten Faktoren zusammen, und die 
verschiedenen Probleme miissen zusammen gelOst werden - z. B. die 
Probleme der spektroskopischen Parallaxenbestimmung (2) und der 
interstellaren Absorption (3). Hiervon wird in Kapitel VI naher die 
Rede sein. 

Im folgenden betrachten wir die verschiedenen in der astrophotometri- 
schen Praxis vorkommenden Farbenindices. Diese unterscheiden sich 
durch die den beiden integralen effektiven Intensitaten entsprechenden 
Spektralempfindlichkeitskurven - d. h. durch die Wellenlangenbereiche, 
die jeweils verglichen werden - ferner durch die Art der Beobachtung, 
ob visuell, photographisch, photoelektrisch oder radiometrisch oder durch 
eine Kombination von zwei der genannten Beobachtungsarten. 

Da ein Farbenindex ja nur von dem Verhaltnis zweier integraler 
effektiver Intensitaten abhangt, so kann die Messung eines Farbenindex 
entsprechend ausgebildet werden. Auch auf diesen Punkt werden wir 
naher eingehen miissen. 

Schliefllich werden wir die Frage der Beziehungen zwischen den ver¬ 
schiedenen Farbenindices sowie die Frage des Zusammenhangs mit den 
spektralphotometrischen Messungen behandeln. Hierbei kOnnen wir uns 
wesentlich auf die Entwicklungen des vorigen Kapitels stiitzen. In der 
Tat sind ja die dort diskutierten Unterschiede zwischen den GrOBen- 
klassen verschiedener S ysteme als Farbenindices anzusprechen, nur ist 
in den in diesem Abschnitt dargestellten Zusammonhangen die Einstel- 
lung der dortigen entgegengesetzt: ein kleiner Systemunterschied gibt 
im allgemeinen die MOglichkeit einer sieheren Reduktion, als Farben¬ 
index ist der entsprechende Unterschied der GrOBenklassen im selben 
MaBe wertlos, hier kommt es vielmehr auf jcdenfalls maBig groBe System- 
unterschiede an. 


■f 

§ 2• Verschiedene Farbenindices. 

Durch Benutzung von verschiedenfarbigen Filtern kOnnen Farben¬ 
indices durch visuelle Beobachtungen allein bestimmt werden. 
Dies Prinzip benutzte Noromann 1 ). Jedoch ist der Wellenlangenbereich, 
innerhalb dessen das Auge noch relativ enipfindlich ist, ziemlioh schmal 
(vgl. Tabelle 2, S. 373), so daB ohne groBe Lichtverluste auf diesem Wege 
nur ziemlich eng benachbarte Wellenlangenbereiche miteinander ver¬ 
glichen werden kOnnen. 

a ) Bull. Astron. 26, 158. 1909; vgl. auch C. Chandlek, Astrophys. Journ. 8, 
137. 1888. 
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Durch Yergleich visueller und photographischer GrOfienklas- 
sen wird ein Farbenindex erhalten, der in der astrophotometrischen 
Praxis groBe Bedeutung erlangt hat. Schwarzschild 1 ) verglich die 
photographischen GrflBenklassen seiner Aktinometrie der Sterne der 
Bonner Durchmusterung bis zur GrttBenklasse 7™5 in der Zone 0° bis 
+ 20° Deklination mit den visuellen GrOBenklassen der Potsdamer 
Durchmusterung 2 ) und erhielt so Farbenindices von etwa 3500 Sternen. 
King 3 ) verglich von ihm gemessene photograph!sche Harvard-GrOBen- 
klassen heller Sterne mit den visuellen Harvard-GroBenklassen 4 ). 
Hertzsprung 6 ) verglich Leidener photographische GroBenklassen von 
658 helleren Sternen mit den visuellen GroBenklassen der Potsdamer 
Durchmusterung. Schneller 6 ) hat schlieBlich die eben genannten 
Leidener photographischen GroBenklassen mit den visuellen GroBen¬ 
klassen des Zinnerschen Fundamentalkatalogs 7 ) kombiniert. 

Einen Vergleich zweier der so erhaltenen Farbenindices gibt die unten- 
stehende Tabelle, Spalte 2 und 3. Die Sterne sind zwecks Mittelwert- 
bildung in Gruppen von ungefahr gleicher Spektralklasse zusammen- 
gefaBt. 

Tabelle 13. 


Sp. 

FI. 

GStt.-P.D. 

FI. 

Harv. pg - 
Harv. vis 

FI. 

Park hijhst 
pg pv 

FI. 

King pg-pv 

B0 


- 0\"29 


-()'!' 24 

AO 

- 0\“04 

0,00 

-OV'Ol 

- 0,02 

FO 

+ 0,29 

1- 0,33 

l 0,33 

I 0,30 

CO 

+ 0,45 

1- 0,70 

10,90 

i 0,92 

K0 

+ 0,97 

1- 1,12 

I 1,29 

I l ,2K 

M 

+ 1,60 

+ 1,66 

f 1,73 

1 1,86 


Die Reihen haben einen gleichartigcn Verlauf, wie von vornherein zu 
erwarten war, indem die Unterschiede der in Betracht kornrnonden 
Spektralempfindlichkeitskurven (d. h. die Unterschiede der visuellen 
unter sich, der photographischen unter sich) nicht sehr groB sind (vgl. 

*) Loc. cit. S. 400 Anm. 2. Vgl. auch Sitzungsbor. Akad. Wien 109, 11 a, 1127. 
1900, und Vkn-toljahrsHehr. d. Astron. Cos. 39, 172. 1904. 

2 ) Loc. cit. S. 366 Anm. 1. 

a ) Ann. Harvard Coll. Obs. 76, 107. 1916. Vgl. auch Ann. Harvard Coll. Ohs. 59, 
95. 1909. 

4 ) Loc. cit. S. 376 Anm. 2. 

B ) Loc. cit. S. 400 Anm. 3. 

fl ) Nach W. Becker, Veroff. Univ.-Sternw. Berlin-Babel sberg 10 , 3, angofiihrt. 

7 ) Loc. cit. S. 374 Anm. 2. 
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S. 373 und S. 378). In den betrachteten Fallen beruhen die photographi- 
schen GroBenklassen auf extrafokalen Aufnahmen, wodurch grGBere 
Unterschiede in den entsprechenden Spektralempfindlichkeitskurven 
vermieden worden sind (vgl. S. 379). 

Unter Benutzung von Filtern kOnnen Farbenindices durch photo- 
graphische Beobachtungen allein bestimmt werden, Parkhurst 1 ) 
verglich seine photographischen und photovisuellen GroBenklassen mit- 
einander und erhielt so einen Farbenindex, der den gleichen Verlauf hat 
wie die besprochenen Farbenindices photographisch minus visuell (siehe 
Tabelle 13). King 2 ) leitete ebenfalls fur eine Reihe hellerer Sterne Farben¬ 
indices photographisch minus photovisuell ab, die ein ahnliches ^er- 
halten zeigen (siehe Tabelle 13, S. 412). Fur die Sterne der Nordpolar- 
sequenz liegen photographische und photovisuelle GroBenklassen vor 
(vgl. S. 380 und S. 383), durch die ein Farbenindex photographisch minus 
photovisuell bestimmt ist. Hierdurch ist gewissermaBen ein Fundamental- 
system der Farbenindices gegeben. Man bezeichnet den betreffenden 
Farbenindex als internationalen Farbenindex. Durch Beob¬ 
achtungen in den Selected Areas wird eine Ubertragung dieses Systems 
auf andere Himmelsgegenden vorliegen. 

Shapley 3 ) hat durch Vergleieh photographischer und photovisueller 
GroBenklassen Farbenindices fur eine groBe Anzahl von Sternen in Stern- 
haufen bestimmt. 

Die mittleren Wellenlangen der Spektralempfindlichkeitskurven photo¬ 
graphischer bzw. visueller und photovisueller Systeme sind etwa gleich 
4200 bzw. f)000 AngstrOm (vgl. S. 379 und 382). Durch Benutzung von 
Blaufiltern kOnnen photographisehe Blau-GrOBenklassen erhalten werden, 
deren entsprechende Sj)ektralempfindIichkeitskurvo verglichen in it der 
normalen photographischen weiter gegen Ultraviolett verschoben ist. 
Dies hat Trumpler 4 ) dazu benutzt, urn einen Farbenindex zu erhalten, 
der eine grOBorc Anderung mit der Stern far be zeigt als die normalen 
Farbenindices. Ms ist klar, daB - gleiche (Jenauigkeit in den GroBen¬ 
klassen bestimmungen vorausgesetzt - hierdurch eine grOBere Genauig- 
keit in der Gharaktcrisierung der Intensitatsverteilung im S])ektrum er- 
zielt wird. Trumpler verglich Blau-GrOBcnklasscn, die durch ein Blau- 
filter. (Wratten K2) vor einer Gramcr Instantaneous Iso-Platte definiert 

*) Loc. (Ml,. S. 382 Anm. 4. 

2 ) Ann. Harvard Coll. Ohs. 85, Nr. 3. 1923, und 85, Nr. 10. 1928. 

3 ) Vgl. II. Niiaplky, Star Clusters. Harvard Ohs. Monogr. Nr. 2. 1930, und 
die dort angcfi'ihrte Literatur. 

4 ) Lick Ohs. Hull. 14, 89. 1929, benutzt von C. ,J. Kiuuukii, Lick Ohs. Hull. 14, 
95. 1929. 
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waren, mit Gelb-GrOBenklassen, die mit einem Gelbfilter (Wratten 35 D) 
vor derselben Platte erhalten wurden. Die benutzte Optik war eine 
Spiegeloptik. Es ergab sich eine VergrOBerung der Farbenindexamplitude 
von etwa 35% gegeniiber dem international Farbenindex. Der EinfluB 
des Ultraviolett jenseits von 3800 Angstrom war dabei noch nicht sehr 
ausgepragt (vgl. S. 345). 

Payne 1 ) hat eine Reihe von Kombinationen von Filter und Platte 
mit Riicksicht auf die damit zu erhaltenden Farbenindices untersucht. 
Die untenstehende Tabelle gibt die fraglichen Daten nebst genaherten 
Werten der Schwerpunktswellenlangen der zugehOrigen Spektralempfind- 
lichkeitskurven. Diese wurden von Payne naherungsweise mit Hilfe 
eines Objektivgitters als effektive Wellenlangen bestimmt. Die benutzte 
Optik war ein 24-zOlliger Reflektor. 


Tabelle 14. 


Bezeichnung des 
Gr6Senklassen - 
systems 

Filter 

Platte 


UV (Ultra-violet) 

Eastman 18a 

Cramer Hi-Speed 

3700 A 

YY (Yellow) 

Kingsches Gelbfilter 

Y a 

Iso Presto 

5500 

RY (Red-yellow) 

Kingsches Gelbfilter 

Y a 

Wratten and Wain- 
wright Hypers. 
Panchr. 

6000 

RR (Red) 

Kingsches Rotfilter 

R, 

Wratten and Wain- 
wright Hypers. 
Panchr. 

6300 


Das RY-System hatte eine breite Spektralempfindliehkeitskurve, was 
bei Benutzung eines Objektivgitters zur Festlegung der Skala (vgl. S. 756) 
stOrte. Von eirier weiteren Untersuchung dieses Systems wurde abgesehen. 
Das RR-System entspricht ungefahr dem Kingschen Rothelligkeits- 
system (vgl. S. 384), das YY-System etwa den photovisuellen Systemen 
(vgl. S. 382). Die Spektralempfindliehkeitskurve des UV-Systems liegt 
so weit im Ultraviolett, daB ein mit den entsprechenden GrflBenklassen 
gebildeter Farbenindex nicht mehr eindeutig mit den normalen FaVben- 
indices zusammenhangen wird. 

Die folgende Tabelle zeigt die Farbenindexanderungen zwischen den 
Spektralklassen AO und K0 fur verschiedene Kombinationen der obigen 
GrOBenklassensysteme. 


J ) Ann. Harvard Coll. Oba. 89, Nr. 2. 1932. 
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Tabelle 15. 


Sp. 

FI. King 

FI. UV-RR 

FI. UV-YY 

FI.YY-RR 

FI. Pg-Rot 
(King) 

A0 

0\ n 0 

O',”© 

oro 

OTO 

OTO 

K0 

+ 1,3 

+ 2,2 

+ 1,4 

| + 0,8 

+ 1,8 


Bei dem Farbenindex UV-RR betragt die Anderung somit beinahe das 
Doppelte der Anderung des Kingschen Farbenindex. 

In der Tabelle ist noch die Anderung des Farbenindex normale photo- 
graphische GrOBenklasse minus Rot-GrOBenklasse nach King angefuhrt 1 ). 
Die Anderung dieses Farbenindex ist auch grofi. Der EinfluB des Ultra- 
violett diirfte hier klein sein. 

Anger 2 ) hat nach Aufnahmen von Payne Ultraviolett-Farbenindices 
mit normalen Farbenindices fur B-Sterne des offenen Sternhaufens 
h Persei verglichen. Wie zu erwarten war, ist in diesem Falle kein ein- 
deutiger Zusammenhang der Farbenindices vorhanden. 

Durch photoelektrische Beobachtungen kttnnen Farbenindices 
durch Vergleich von GrOBenklassen, die mit verschieden empfindlichen 
Zellen bestimmt sind, erhalten werden. Kalium- und Natriumzellen sind 
im Wellenlangenbereich 3000-5000 A empfindlich, Caesiumzellen im Be- 
reich 5000-7000 A, wahrend Rubidiumzellen eine Zwischenstellung 
einnehmen. Von derartigen Messungen liegen keine grOfleren Reihen 
vor. 

Mit einer Photozelle kOnnen Farbenindices unter Benutzung von 
Filtern bestimmt werden. Zwar ist der Empfindlichkeitsbereich der nor¬ 
malen Photozellen nicht sehr breit, so daB (wie beim Auge, vgl. S.411) 
ohne groBen Lichtverlust keine grOBeren Verschiebungen der Spektral- 
empfindlichkeitskurven erzielt werden kttnnen. Jedoch ist die Genauigkeit 
photoelektrischer Messungen relativ so hoch, daB der Nachteil der resul- 
tierenden engeren Farbenindexskala mehr als aufgowogen wird. 

Guthniok 3 ) verglich mit einer Kalium-Photozelle am Babelsberger 
30 cm-Refraktor SterngrOBenklassen mit und ohne Gelbfiltor (Jenaer 
Gelbfilter F4937, .1 mm dick). Die (irOBenklassenunterschiede konnten 
unmittclbar aus dem Verhaltnis der entsprechenden Elektrometerauf lade- 
zeitenermittelt werden (vgl. S.897). Aus Messungen von 07 helleren Hter- 

*) Loc. cit. S. 384 Anm. 1. 

2 ) Bull. Harvard (loll. 01 >h. 882. 1931. 

3 ) Vgl. P. Guthnick und R. Piiauer, Voroff. Univ.-&tornw. Borlin-Baboluborg 2, 
3. 1918. 
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nen 1 ) ergab sich der in Tabelle 16 angeftihrte Zusammenhang zwischen 
Spektralklasse und GrOBenklassenunterschied m^ pz ^—m^ pz> Gelbfllter >. 


Tabelle 16. 


Sp. 

FI. 

Od-BO 

- 0'V93 

B1-B3 

0,94 

B5-B9 

0,91 

A0-A1 

0,88 

A5-F2 

0,84 

F5- GO 

0,75 

G5-K0 

0,62 

K2-Ma 

0,52 

Mb-N 

- 0,54 


Die Weite der Farbenindexskala von AO bis KO ist somit etwa 0™3, 
also wie zu erwarten wesentlich kleiner als z. B. bei den Kingschen 
Farbenindices. 

• Guthnick schlug vor (loc. cit.), durch Benutzung eines Blaufilters und 
eines Gelbfilters die Weite der Skala zu vergrfiBern. Hierdurch wird der 
mit der Photozelle zu iiberbriickende GrflBenklassenunterschied durch- 
schnittlich kleiner werden, was auch vorteilhaft ist. 

Bottlinger 2 ) maB in dieser Weise am selben Instrument photoelek- 
trische Farbenindices von 459 helleren Sternen. Benutzt wurde eine 
Kaliumzelle und vor dieser abwechselnd ein Jenaer (Jelbfilter F4937, 
1,5 mm dick, und ein Jenaer Blaufilter F3653, 1,0 mm dick. Nach Bott¬ 
linger fuhren wir die folgenden Werte der beiden entsprcchenden 
Spektralempfindlichkeitsfunktionen an. 


Tabelle 17. 


A 

I>z, blau) 

(p[ 1>S5, golb) 

4000 A 

0,08 


4200 

0,60 

0,00 

4300 

0,89 

0,30 

4400 

1,00 

0,73 

4500 

0,97 

0,95 

4600 

0,76 

1,00 

4700 

0,36 

0,93 

4800 

0,12 

0,75 

5000 

0,02 

0,30 

5250 

0,00 

0,12 


J ) P. Guthnick und Hugeler, Astron. Nachr. 210, 345. 1920. 
2 ) Veroff. Umv.-Stemw. Berlin-Babelsberg 3, Heft 4. 1923. 
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Bottlinger ermittelte den folgenden Zusammenhang zwischen Blau 
minus Gelb-Farbenindex und Spektralklasse. Dabei wurden einige vor- 
handene Zwergsterne ausgeschlossen (vgl. S. 49). 


Tabelle 18. 


Sp. 

FI. 

BO 

- 0', n 680 

AO 

-0,590 

F0 

- 0,465 

GO 

- 0,260 

KO 

-0,060 

MO 

+ 0,250 


Die Weite der Farbenindexskala hat sich somit auf 0™53 (AO bis KO) 
vergrttBert, d. h. auf etwas weniger als die Halfte der Kingschen Farben¬ 
indexskala. 

W. Becker 1 ) maB am gleichen Instrument in der gleichen Weise 
Farbenindices von 35(5 helleren Sternen (39 Sterne sind der Bottlinger- 
schen und der B’eckerschen Reihe gemeinsam). 

Elvey 2 ), Elvey und Mehlin 3 ) sowie Stebbins und Huffer 4 ) bestimm- 
ten in ahnlicher Weise photoelektrische Farbenindices als Differenzen 
zwischen photoelektrischen Blau- und Gelb-GrOBenklassen. 

Durch Vergleich radiometrischer und visueller GrOBenklassen 
erhalt man einen Farbenindex, den Warmeindex (vgl. S. 391). Dieser 
ist aber fur weiBe und gelbe Sterne (von den Spektralklassen B bis etwa G) 
so nahe konstant (vgl. Tabelle 8, S. 391), daB er als Farbenindex in diesem 
Bereieh praktisch wertlos ist. Fur gelbrote und namentlich fur tief rote 
Sterne ist der Warmeindex dagegen mit der Sternfarbe stark verander- 
lich (vgl. wiederum Tabelle 8). Der Warmeindex ist fiir rote Sterne von 
den Absorptionsbanden im visuellen Wellenlangenbereich stark abhangig. 

Durch radiometrische Messungen allein kOnnen Farbenindices 
durch Benutzung von Filtern bestimmt werden. Pettit und Nicholson 6 ) 
verglichen ihre radiometrischen GrOftenklassen mit GrOBenklassen, die 
durch das Thermoelement mit einer vorgeschalteten Wasserzelle von 
1 cm Dicke erhalten wurden. Der Untersehied dieser beiden GrOBen- 
klassen wird Wasserzellen-Absorption genannt (vgl. S. 870). 

Die benutzte Wasserzelle absorbiert praktisch vollkommen fur Wellen- 
langen groBer als etwa 1,4//. Die Wasserzellen-Absorption ist somit ein 

J ) Vorciff. Univ.-Stornw. B(>rlin-Babelsborg 10, Ht>ft 3. 1933. 

2 ) Awtrophys. Journ. 74, 298. 1931; 80, 61. 1934. 

3 ) Astrophys. Journ. 75, 353. 1932. 

4 ) Publ. Washburn Ohs. 15, 5. 1934. 

6 ) Loc. cit. 8. 385 Anin. 1. 

Hnn<ll>. (1. ExperiinentalphyHik, Bit. XXVI. 
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iyTn.fi fur die Intensitat des ultraroten Teils der Sternspektren. Auf Grund 
der in Frage kommenden Spektralempfindlichkeitskurven ohne bzw. mit 
vorgeschalteter Wasserzelle haben Pettit und Nicholson den in der 
folgenden Tabelle dargestellten Zusammenhang zwischen Farbtemperatur 
und Wasserzellen-Absorption berechnet (vgl. S. 391). Die Intensitats- 
verteilung in den Sternspektren wurde dabei naoh der Planckschen 
Gleichung angesetzt. 

Tabelle 19. 

Wassorzellen-Absorption 


Farbtemperatur W.-A. 

20000° + O'i‘18 

10000 0,24 

6000 0.37 

5000 0.40 

4000 0,63 

3000 1.00 

2500 1.34 

2000 1.93 

1500 3,03 


Auch die Wasserzellen-Absorption komnit als Farbenindex nur bei 
gelbroten und roten Sternen in Betracht. Hier ist die Wassorzellen- 
Absorption aber als der bis jetzt einzige Farbenindex, der von der Inten¬ 
sitat im Ultrarot abhangt, von groBer Bedeutung. 

§ 3. Die Reduktion verschiedener Farbenindices aufeinander. 

Im allgemeinen ist dor Zusammenhang zwischen zwei versehiedenen 
Farbenindices eindeutig (vgl. S. 410). Zur Itrmittlung des Zusanunon- 
hangs hat man somit nur samtliche Sterne, fur die beido Farbenindices 
vorliegen, auszusuchen und zweeks Mittelwertbildung in pansende Grup- 
pen nach dem einen Farbenindex einzuteilen. Fine Gegemiberstellung 
der Gruppenmittelwerte fur die beiden Farbenindices gibt dann cine 
Tabelle, die den gesuchten Zusammenhang darstellt. I lurch cine Gliittung 
— etwa auf graphischem Wege - kann der FinfluB zutiilliger MeBfehlcr 
herabgesetzt werden. 

In erster Naherung wird der Zusammenhang zwischen zwei Farben¬ 
indices im allgemeinen durch einen linearen Ansatz wiedergegeben werden 
kOnnen: 1 (1 > ~a-i b I (i!) . (1) 

Dies folgt unmittelbar aus den Entwicklungon S. 301 f. [vgl. (11. (27)J. 
Oft ist in Gl. (1) das konstanto Glied a gleich Null, niunlich wenn der 
Nullpunkt fiir beide Farbenindexsysteme auf Sterne der Spektrnl- 
klasse A0 zwischen bl'S und &?5 festgelegt ist (vgl. S. 300). 
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Wenn die Zahl der gemeinsamen Sterne nicht sehr groB ist, wird man 
den Zusammenhang der betrachteten Farbenindices im allgemeinen am 
sichersten durch eine Ausgleiohung nach dem Ansatz Gl. (1) erhalten. 
Es kommen auch Falle vor, wo der Ansatz Gl. (1) einen sehr hohen Grad 
der Annaherung ergibt. 

Man kann den Ansatz Gl. (1) noch erweitern durch Mitnahme eines 
quadratischen Gliedes (vgl. hierzu S. 397): 

I (1) - a + bl (2) + el (2)2 . (2) 

Durch den Ansatz Gl. (2) erhalt man fast immer eine ausreichende 
Genauigkeit bei der Darstellung des Zusammenhangs zweier Farben¬ 
indices. 

Die Ansatze Gl. (1) bzw. (2) gelten fur Farbenindices, die als Differenzen 
der GroBenklassen idealer photometrischer Systeme abgeleitet sind 
(vgl. S. 386), ideale Farbenindices. Beim Vergleich zwischen Farben¬ 
indices miissen eventuelle Abweichungen der zugrunde liegenden GrOBen- 
klassensysteme von idealen photometrischen Systemen berlicksichtigt 
werden. Diese Abweichungen zeigen sich durch das Vorhandensein von 
Skalenfehlern und Purkinje-Effekt (vgl. S. 398). Unter Beriick- 
sichtigung dieser Abweichungen lautet der Ansatz fur einen Farbenindex 
als Unterschied zweier Kataloggrtffienklassen [vgl. Gl. (37), S. 399]: 

I (I) m (1,l) -m (ll>) n (1) i f (l) f i s (1) (rn-m 0 ) -\ p (1) (m-m 0 )I, (3) 

wo I irgendein idealer Farbenindex ist. Skalenfehler und 'Purkinje-Effekt 
bewirken sornit eine Helligkeitsgleichung bzw. eine von der Sternfarbe 
abhangige Helligkeitsgleichung in dor Beziehung zwischen dem betrach- 
teten Farbenindex und einem idealen Farbenindex (in Ubereinstimirmng 
damit, daf3 infolge des Purkinje-Effekts die Skala eines GrttBenklassen- 
systems fur verschiedene Stcrnfarben verschieden ist, vgl. S. 399). 

Verglcieht man den Ansatz Gl. (3) mit dem analogen Ansatz fur einen 
zweiten Farbenindex: 

I (2) ■■■■■= m (2a) -m (iib) n (2) i f (2) I i s (2) (m-m 0 ) i p (2, (m-m 0 ) I, (4) 

so erhalt man - (lurch Elimination von I - als Beziehung zwischen zwei 
nicht-idealen Farbenindices: 


l( 1 )_f (1) . P (,) (m 

f (2) i p (2) (m 


,n «) i (2) 

mo) 


i p (l) (m 
1 f<2) , ,,«) ( m 

1 P (,) ( n ' 


„«> 

»'o) 


,n o) H (i) 
>»o) ‘ 


(m-m 0 ). 


(• r >) 


Wir vereinfachcn die Sehreibweisc durch Kinfiihrung der folgendeti 
Bezeichnungen: 


27* 
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b = f<i>/f<2) ; b ist einMaB fur das Verhaltnis der Weite des ersten Farben- 
indexsystems zu der des zweiten. 

a -n ( 1 ) -(f ( 1 ) /f ( 2 > )n (2) ; a ist proportion^ der DifEerenz der relativen - 
d. h. an den Weiten der Farbenindexsysteme gemessenen - Nullpunkts- 
korrektionen. 

<r = s < 1 ) -(f ( 1 ) /f ( 2 ) )s (2) ; a ist proportional der Differenz der relativen 
Skalenfehler (im obigen Sinne) der Farbenindexsysteme. 

jr = p (1) /f (1) -p <2) / f<2> ; n ist die Differenz der relativen Purkinje-Fehler 
(im obigen Sinne) der Farbenindexsysteme. 

Wir konnen voraussetzen, daB es sich um Farbenindexsysteme mit 
nicht sehr kleiner Weite handelt, d. h. f (1) und f (2) sind jedenfalls nicht 
sehr klein gegen 1. Ferner diirfen wir voraussetzen, daft sowohl Skalen¬ 
fehler wie Purkinje-Fehler klein sind, so daft wir Produkte und hohere 
Potenzen der diesen Fehlern proportionalen GrOften vernachlassigen 
kOnnen. Dann kOnnen wir in Gl. (5) 


einfiihren. Indem wir die eben eingefiihrte Schreibweise weiter benutzen 
und ferner in Ubereinstimmung mit der obigen Bemerkung ein Glied, 
das das Produkt der Purkinje-Fehler-Koeffizienten und Skalenfehler- 
Koeffizienten n und s (2) enthalt, vernachlassigen, crhalten wir sodann 
aus Gl. (5): 

I (1) - a + bl (a) + flf(m-m 0 ) + brc(m-m 0 )(l (a, -n (3) ). (7) 


Vergleichen wir nun Gl. (7) mit dem Ansatz Gl. (1) fur die Bcziehung 
zwischen zwei idealen Farbenindices, so sehen wir, daft Skalenfehler eine 
Helligkeitsgleichung, Purkinje-Fehler aber eine von der Stcrnfarbe ab- 
hangige Helligkeitsgleichung in der Beziehung zwischen zwei nicht- 
idealen Farbenindices bewirken. 

Eine merkliche Helligkeitsgleichung eines FarbenindexHystems gegen- 
iiber einem idealen Farbenindexsystem (mit s 0, ]) 0) ist bei vielen 

theoretischen Untersuchungen sehr bedenklich. So kann durch eine 
Helligkeitsgleichung z. B. ein Roterwcrden der Sterne mit wachsendem 
Abstand vorgetauscht werden, das unter IJmstanden falschlioh als An- 
zeichen des Vorhandenseins einer selektiven Absorption im interstellaren 
Raum gedeutet werden kOnnte. Man wird deshalb bei derartigen Unter¬ 
suchungen besonders darauf achten. daft Skalenfehler und Purkinje- 
Fehler geniigend klein werden. 

Schliefilich soli noch erwahnt werden, daft analog den Verhaltnissen 
bei Helligkeitskatalogen auch bei Farbenindexkatalogen Inhomogeni- 
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taten vorkommen kOnnen, in dem Sinn, daB etwa der Nullpunkt des 
Farbenindexsystems vom Ort am Himmel abhangig ist. 

Wir fiihren jetzt zur Erlauterung einige Beispiele aus der astrophoto- 
metrischen Praxis an. 

W. Becker 1 ) leitete die folgende Beziehung zwischen seinen photo- 
elektrischen Farbenindices und denen von Bottlinger (vgl. S. 416) ab: 

■pL(Becker) = + + l,0826 2 FI. (Bottllnger) + 0,0000 2 (FI. (BottilnBOr) )2. (8), 

Das quadratische Glied ist somit verschwindend klein. Mit einem sehr 
hohen Grad von Genauigkeit gilt: 

PI (Becker) _ + 0 m 5013 + 1,0826FI. (Bottllnger) . (9) 

Bottlinger 2 ) leitete fur den tJbergang von seinen Farbenindices auf 
die KiNGschen die folgende Beziehung ab: 

FI. (King) « +1*“215 + 1,630FI. (,,ottlingor) -0,621 (FI. (Bottlinger) ) 2 . (10) 

Ein linearer Ansatz hatte hier Reste ergeben, die wesentlich grflBer 
als die zufalligen MeBfehler gewesen waren. 

Hertzspritng 3 ) reduzierte die Farbenindices sowie Farbenschatzungen 
und andere Farbaquivalente einer Reihe von Katalogen auf ein System, 
das durch die spektralphotometrischen Messungen von Wilsing 4 ) defi- 
niert war. In der Hertzsprungschen Abhandlung findet man eine Reihe 
weiterer Beispiele. 

Schwarzschild 5 ) gibt unter Benutzung der Farbenindices Gottingen 
minus Potsdam (vgl. S. 412) die folgende Beziehung zwischen den vi- 
suellen Harvard- und Potsdam-GrOBenklassen: 

j n (IIiirv«rd) — ^(Potwliun) r .__() , J I 27_0 04 (m B>otH<lam) -O 11 ^) 

•I () 23(in B,<ming01l) — iflO'otadam)). ^ ^ 

Diese Gleichung stimmt, wie Schwarzschild bemerkt, nicht sehr gut 
mit der aus dem direkten Vergleich der Harvard- und Potsdam-Kataloge 
abgeleiteten Beziehung (vgl. S. 400). .Dies ware als Anzcichcn einer 
lnhomogenitiit jedenfalls in einem der betreffenden Kataloge anzusehen 
(vgl. S. 401). In dem vorliegenden Zusammenhange ist dies unwesent- 
lich. Wir leiten aus GI. (1.1) eine Beziehung zwischen den beiden Farben¬ 
indices 

!) Loo. cit. 8. 417 Anm. 1. 

2 ) Loo. oit. S. 416 Anm. 2. 

3 ) Ann. Storrowacht to Leiden 14, Kersste 8tuk. 1022. 

4 ) Loc. cit. 8. 443. 

6 ) Loc. cit. 8. 400 Anm. 2. 
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■3 


PI (1) = m (GGttingen)_ m (Harvard) 

FI <2) = m ( G6ttin » en) -m (Potsdam) 

ab: FI. (1) = + 0^27 + 0 , 77 FI. (2) + 0 ? 04 (m Potsdam - 6 1 ! 1 5 ). 


( 12 ) 

( 13 ) 


Wie man sieht, bewirkt der Skalenunterschied zwischen Harvard und 
Potsdam eine Helligkeitsgleichung in der Beziehung zwischen den beiden 
betrachteten Farbenindices. Hatte man statt 61. (11) die Gl. (38), S. 400, 
die ein Purkinje-Glied enthalt, benutzt, so hatte man eine entsprechend 
mit der Sternfarbe veranderliche Helligkeitsgleichung in der Farben- 
indexbeziehung erhalten. 


§ 4. Ableitung von Farbtemperaturen aus Farbenindexmessungen. 

Wie wir S. 345 gesehen haben, besteht unter gewissen Bedingungen 
ein eindeutiger Zusammenhang zwischen Farbenindex und Tntensitats- 
verteilung im kontinuierlichen Spektrum. Im Kapitcl iiber spektral- 
photometrische Messungen werden wir naher auf die Frage der Charak- 
terisierung der Intensitatsverteilung im Spektrum eingehon, hier begnii- 
gen wir uns mit der Feststellung, daB zu einer solehen Gharakterisierung 
die Farbtemperatur (vgl. S. 456) geeignet ist. Es ist also aus spektral- 
photometrischen und Farbenindex-Bcobachtungen die Beziehung zwi¬ 
schen Farbenindex und Farbtemperatur eni])irisch abzuleiten. Man geht 
ganz ahnlich vor wie bei der Ermittlung von Beziebungen zwischen 
verschiedenen Farbenindices (vgl. § 3). Man kann cntweder Gruppen- 
mittelwerte einander in Tabcllenform gogeniiberstellcn, oder man kann 
einen linearen oder quadratischen Ansatz fur die Beziehung zwischen 
Farbenindex und reziproker Farbtemperatur bonutzen. 

Hertzspritng 1 ) leitetc die folgendc Beziehung zwischen dem Farban- 
index m (Lci<lcn) minus m (l>otH<,um) (vgl. S. 412) und den von Wilsinu aus 
spektralphotometrischen Messungen abgeleiteten Farbtempemturen ab: 

FI — n} Gje M° n )_ ^(UotHdnm) 

c 2 /T - i- 2,017 i 1,3/)KFT. i 0,00(m (r ' < ' i, “'" ) i m (l ' 0,Kll " m) ) (14) 

i.0,04 1 0,02 (mittlerer Febler). 

Das letzte Glied mit dem Koeffizientcn Null zeigt, daB die Helligkeits- 
gleichung zwischen den Wilsingschen reziproken Farbtempcruturcn und 
den Hertzsprungschen Farbenindices verschwindend klein ist. 

Mit gewissen Vorbehalten kann man Farbenindexmessungen als re¬ 
lative spektralphotometrisohc Messungen (vgl. S. 331) anspreehen. Wir 
haben S. 393 gesehen, daB GrOBenklassen, die integralen effektiven 


*) Loc. cit. S. 400 Anm. 3. 
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Intensitaten entsprechen, bei bekannter Spektralempfindlichkeitskurve 
auf GrflBenklassen, die monochromatischen spektralen Intensitaten ent¬ 
sprechen, reduziert werden kftnnen. Bei schmalen Spektralempfindlich- 
keitskurven sind die betreffenden Reduktionen klein oder gar praktisch 
verschwindend. 

1st nun durch eine absolute spektralphotometrische Messung (vgl. 
S. 331 und 442) das Intensitatsverhaltnis fur die beiden Wellenlangen, 
deren Intensitaten durch den reduzierten Farbenindex verglichen werden, 
fur jedenfalls einen Stern bekannt, so kann durch Anschliisse an diesen 
Stern durch Farbenindexmessungen das Intensitatsverhaltnis auch fur 
andere Sterne bestimmt werden. Aus den so gefundenen Intensitats- 
verhaltnissen kOnnen schlieBlich Farbtemperaturen abgeleitet werden. 

Schwakzschild hat die aus den visuellen und photographischen 
Gr&Benklassen abgeleiteten Farbenindices von diesem Gesichtspunkt aus 
diskutiert. Schwarzschild sah von einer Beriicksichtigung der Korrektion 
zur Reduktion auf monochromatische (JroBenklassen ab, weil er mit 
Riicksicht auf die Unsicherheit in bezug auf die Spektralempfindlichkeits- 
kurven namentlich der visuellen Messungen (die Ursache der Farben- 
gleichung zwischen den Harvard- und Potsdam-GroBenklassen war da- 
nials nicht gekliirt, vgl. S. 375) fand, daB eine genaue Durchfiihrung 
der Berechnung verfriiht ware. Die Aquivalcntwellenlange der visuellen 
Messungen setzte Scuiwarzschild gleieh 0,570//,, die der photographischen 
gleich 0,425//. Dainit fand er weiter unter Benutzung der Planckschen 
Gleiehung (vgl. hierzu S. 304): 


m (viH) conat (vlH) - 2,5 log ol/()>57 „: ( , t/T _ 1 , 

(15) 

>" <1,K) - 2,r> log ol/(M2 /.„ a/T _ 1 , 

(1(() 

e 1/0.fl70-c 1 /T i 

V\. conat-2,5log (!l/(M ,.. ( . i/r i . 

(17) 


Die unbekannte JKonstante in (31.(17) bestimrnte Schwarzschild 
durch AnsehluB an die Sonne, indem er sich auf die spcktralphoto- 
lnctrischen Messungen A broth 1 ) stiitzte. Der Farbenindex der Sonne 
wurde gleich deni Mittelwcrt fur (30-Sterne gesetzt. Nunrnehr ist in 
Gl. (17) fur jeden Stern die Farbternperatur die einzige Unbekanntc. 
Aus den Farbenindices m ( ( iot.unffon)_ n) (i>i» ^ V g] Tabellel3, S.412) crhielt 
Schwarzschild schlieBlich die folgenden Farbtemperaturen fur die ver- 
schiedenen Spektralklassen. 


a ) Astropliys. Journ. 34, 202. 1911. 
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Tabelle 20. 


Sp. 

Farbtemperatur 

(Sohwarzschild) 

B2 

18700° 

AO 

10500 

F0 

7000 

GO 

5900 

K0 

4100 

MO 

3100 


Diese Temperaturen sind in der Tat von den heutigen Werten nicht 
sehr verschieden (vgl. S. 49). 

Brill 1 ) verfeinerte die Schwarzschildsche Analyse, indem er sicherere 
Werte for die Spektralempfindlichkeiten benutzte und die in Frage 
kommenden Unterschiede zwischen integralen effektiven Intensitaten 
und monochromatischen Intensitaten durch numerische Quadraturen 
(vgl. S. 389) beriicksichtigte. Der EinfluB der Absorptionslinien und Ab- 
sorptionsbanden wurde insofern beriicksichtigt, als Brill bei den Qua¬ 
draturen die Intensitatskurven nach Rosenberg und Wilsing (vgl. 
S. 443) benutzte, die jedenfalls einen Teil der Wirkung der Absorptionen 
wiedergeben. 

Brill benutzte bei seinen Untersuchungen die Kingschen Farben- 
indices. Auch die Brillschen Werte der Farbtemperaturen sind mit einer 
gewissen Unsicherheit behaftet, namentlich weil die Spektralempfindlich- 
keitskurve des Kingschen photographischen GrOBenklasscnsystems nicht 
genau genug bekannt ist. 

Damit man auf dem dargestellten Weg aus Farbenindexmeasungen 
zuverlassige Farbtemperaturen ableiten kann, iniiaacn die folgenden 
Bedingungen erfullt sein. 1. Nach spektralphotometrischen Mesaungen 
innerhalb der beiden Wellenlangenbereiche, die fur den Farbenindex 
maBgebend sind, muB der EinfluB des Absorptionsspektrums - etwa als 
Funktion der Spektralklasse - bekannt sein, so daB die Farbenindices 
auf ,,kontinuierliches Spektrum ohne Absorptionslinien und Absorp- 
tionsbanden“ reduziert werden kOnnen (S. 488). 2. Die in Frage konmien- 
den Spektralempfindlichkeitsfunktionen miissen genau bekannt sein, 
damit die Aquivalentwellenlangen sicher ermittelt werden konnen, ebenso 
wie die Reduktion der betreffenden integralen effektiven Intensitat auf 
monochromatische spektrale Intensitaten fur die Aquivalentwellenlange. 
3. Es muB mindestens ein Fundamentalstern mit genau bekanntem 
Intensitatsverhaltnis fur die beiden Aquivalentwellenlangen vorhanden 


2 ) Loc. cit. S. 378 Anm. 1. 
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sein, damit die durch die reduzierten Farbenindices gegebenen relativen 
Intensitatsverhaltnisse in absolute verwandelt werden kOnnen. 

Die Frage der Bewertung von Farbtemperaturen, die aus dem Intensi- 
tatsverhaltnis zweier Wellenlangen des kontinuierlichen Spektrums naeh 
der Planckschen Gleichung abgeleitet werden, soil S. 466 genauer be- 
handelt werden. 

Es sei schlieBlich bemerkt, daB man aus mehreren in der obigen Weise 
reduzierten Farbenindices Schltisse auf die Intensitatsverteilung im kon¬ 
tinuierlichen Spektrum ziehen und insbesondere den Grad der Abwei- 
chung von der Planckschen Gleichung beurteilen kann. In diesem Zu- 
sammenhang sei auf derartige Messungen von Coblentz 1 ) hingewiesen. 
Coblentz benutzte nacheinander eine Reihe von Filtern vor einem 
Thermoelement. Es wurden 16 helle Sterne beobachtet. Die erfaBten 
Wellenlangenbereiche waren: 0,30-0,43//, 0,43-0,6//, 0,6-1,4//, 1,4-4,1// 
und 4,1-10//. Bis jetzt liegen jedoch nur wenige Resultate derartiger 
Untersuchungen vor. Auch wird man wohl im allgemeinen bei so detail- 
lierten Untersuchungen zu spektralphotometrischen Messungen iibergehen. 

§ 5. Die Methode 

der Expositionszeitverhaltnisse und verwandte Methoden. 

Im folgenden sollen einige Modifikationen der dargestellten Methoden 
der Farbenindexbestirnmung behandelt werden. Diese Methoden unter- 
scheiden sich nur durch die Art, auf die der photometrische Vergleich der 
in Frage kommenden Wellenlangenbereiche durchgefiihrt wird. Das Ziel 
der Methoden ist wie vorher, den zwei geniigcnd verschiedenen integralen 
effektiven Intensitaten entsprechenden Gr5Benklassenunterschied zu 
ermitteln bzw. zu eharakterisieren. 

Naeh der ,,exposure ratio- 44 oder Expositionszeitverhaltnis- 
Methode (FV.-Methode) von S baker 2 ) wird folgendermaBen vorge- 
gangen. Auf einer orthoehromatisehen Platte wird von jedern zu unter- 
suchenden Stern mit einem vorgesehalteten (Jelbfilter ein sog. Gelb- 
bild aufgenommen, und ferner ohne Filter eine Reihe (z. B. vier) sog. 
Blaubilder, mit passend gewahlton Expositionszeiten, die eine geo- 
metrische Reihe bilden. Nun wird naeh diesen Aufnahmen festgestellt, 
eine wie groBe Exjiositionszeit erforderlieh gewesen ware, urn ein lilau- 
bild von der gleichen Bildstarke wie das Gelbbild zu erzeugen. Das Ver- 
haltnis dieser Expositionszeit zu der fur das Gelbbild benutzten ist das 

3 ) Scit'Tit. Pap. of .Bureau of Stand. Nr. 438. 1922. 

2 ) Proc. Nat. Acad. Wash. 2, 521. 1916, ebonda 3, 29. 1917; Astropbys. Journ. 
56, 101. 1922. 
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Searessche EV. Wie unmittelbar ersichtlich, ist es jedenfalls grob ge- 
sprochen ein MaB der Sternfarbe. Bei einem weiBen Stern gentigt eine 
gegeniiber der Gelbbild-Expositionszeit kleine Blaubild-Expositionszeit, 
um gleiche Bildstarke zu erzielen; bei einem roten Stern muB die Blau¬ 
bild-Expositionszeit relativ grOBer sein. 

Das EV. kann durch Einschatzen des Gelbbildes zwischen den Blau- 
bildern bestimmt werden, oder aber man mifit eins der gew6hnlichen 
MaBe fur die Bildstarke (vgl. S. 653) und bestimmt etwaauf graphischem 
Wege dasjenige EV., fiir das Gelbbild- und Blaubild-Bildstarken gleich 
sind. 

Nun kann ja aus Expositionszeitverhaltnissen nicht unmittelbar auf 
GrOBenklassenunterschiede geschlossen werden (vgl. S. 673). Die EV. 
bediirfen also einer Reduktion; diese ist von der Sternhellig- 
keit, Sternfarbe und Expositionszeit abhangig. 

Zur Ermittlung der Reduktion seiner EV. ging Sharks folgendermaBen 
vor. Die beobachteten Sterne wurden (mit dem 150 cm-Spiegel auf deni 
Mt. Wilson) einzeln aufgenommen. Durch verschiedene (litter und Blen- 
den wurde die Helligkeit fur alle Sterne ungefahr gleich gemaeht. Auf cine 
sehr genaue Einhaltung der Gleichheitsbedingung kommt os nicht an. 
Die Gelbbild-Expositionszeit wurde konstant gehalten. Untor diesen 
Umstanden ist diejenige Blaubild-Expositionszeit, die gleiche Gelbbild- 
und Blaubild-Bildstarke ergibt, ein eindeutiges MaB fiir den (lurch Erd- 
atmosphare, Instrument, Filter und Platte definierten Farbenindex. 
Dasselbe gilt dann natiirlich auch fiir das cntspreehende EV. - das 
Normal-EV. fiir die Normal-GrOBenklasso m 0 . Die heiden Npektral- 
empfindlichkeitskurven, die den Farbenindex definieren, sind konstant, 
indem der Purkinje-Effekt durch die Aufnahmeanordnung eliminiert wird. 

Will man Normal-EV. auf den Farbenindex in GrOBenklassen aus- 
gedriickt reduzieren, so sind besondere Eichmessungen anzustellen. Bei 
Giiltigkeit des Schwarzsohildschen Sehwarzungsgesetzes (vgl. S. 675) ist 
die Beziehung zwischen Farbenindex und Normal-EV. linear. Moistens 
geniigt aber das Normal-EV., das infolgc seines eindeutigon Zusammen- 
hangs mit dem Farbenindex diesen bei alien Ohertmgungsfunktionen 
(vgl. S. 342) ersetzen kann. Wenn aber Tcunperaturbestimmungen (im 
Sinne des § 4) angestellt werden sollen, so ist eine Reduktion auf einen 
GrOBenklassen-Farbenindex notwendig. 

Shares hat zur Ermittlung der Reduktion auf Normal-EV. neben 
Gittern und Blenden auch Anderungen der Gelbbild-Ex positionszeitcn 
benutzt. Sternberk 1 ) hat dieses Problem im Zusammenhang mit einer 


*) Veroff. Univ.-Sternw. Berlin-Babelsberg 5, 2. 1924. 
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photographisch-kolorimetrischen Untersuchung mit Hilfe eines 40 cm- 
Astrographen diskutiert. 

Durch Anderungen der Gelbbild-Expositionszeit kann man die EV. 
auf die gleiche Bildstarke reduzieren. Schwache Sterne werden mit 
passenden langen, helle Sterne mit kurzen Expositionszeiten auf- 
genommen. Die Expositionszeiten brauchen nicht gerade so gewahlt zu 
werden, daB immer genau die gleiche Bildstarke erzielt wird, nur muB 
eine gentigend groBe Anzahl 
von Aufnahmen gemacht wer¬ 
den, damit man alle EV. auf 
die gleiche Bildstarke reduzie¬ 
ren kann. Die so reduzierten ^ 

EV. nennen wir Quasinor- ^ 
mal-EV. 

Zur Diskussion der Prage der 
Reduktion der Quasinormal- 
E V. auf Normal-EV. betrachten 
wir nach Strhnbisrk die iso- 
aktinischenKurven (vgl. S. 076) 
fiir die Blaubilder und (Jelb- 
bilder. 

Abb. 2 zeigt die beiden iso- 
aktinisehen Kurven dor Blau¬ 
bilder und Gelbbilder fiir die- 
jenige Bildstarke (S 0 ), auf die 
bei der Bildung der Quasi- Abb. 2. 

normal-EV. reduziert wurde - Zlir Reduktion von Qummionnal-EV. auf Nor- 

i i , \ i i i mal-EV. nach Stkrnijkrk. Dio Abb. illustriort 

d. h. man kann aus Abb. 2 ab- . ... „ . , .. (UU . nw , .. 

. don ball dor Keduktion von nv m, = 4-V'O aui 

lesen, cine wie groBe Kxposi- s'l'O boi oinom Parbonitulox von i■ l'I'O. 

tionszeit fiir jede GrbBenklasse 

erforderlieh ist, uni die Bildstarke S 0 zu erzielen. Untcr (Blau- bzw. (!clb-) 
CrOBenklassesoll dabei diejenige (JrttOenklasse vcrstanden werden, die der 
SpektralempfindliehkeitskurvefiirNorma l-(JrOBenklasseund Normal-Bild¬ 
starke entsprioht. Abb. 2 zeigt, wie man die Beziehung zwisehen demQuasi- 
normal-EV. (Q.-EV.) bei der (JrOBenklasse m (bbl,1) und deni Normal-EV. 
(N.-EV.) fiir die (boBenklasse m ( (bbl,l) crmittelt. Der Blau-DrOBcnklasse 
m ( (bluu) entsprieht die Expositionszeit logt( bl,lu) . (Jeht man von dem ent- 
spreehenden Punkt auf der logt-Achse die Streeke N.-EV. nach unten, 
so gelangt man zu dem Punkt logt[, K(,ll>) . Die entspreehende (jrbBenklasse 
ist m^ 0110 . Der Abstand m{/ ,lal,) bis m{f Jrolb) ist der dem betreffenden 
N.-EV. entspreehende Farbenindex. Wir gehen jetzt weiter, indem wir 



■T_ V 

Farbenindex 


Farbenindex 
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das diesem Farbenindex fiir die GraBenklasse m (blail) entsprechende 
Q.-EV. ermitteln. Dazu brauchen wir nur von m (blau) die Strecke m|f elb) 
bis mj blail) nach links abzutragen, dann erhalten wir m (gelb) . Denn es ist 
ja definitionsgemaB: 

m (blau)_ m (gelb) _ m a>lau)_ m (gelb) . ( 18 ) 

Nun sind nur die m (blau) und m (gelb) entsprechenden Expositions- 
zeitlogarithmen logt (blau) und logt (gelb) abzulesen. Der Logarithmus des 
gesuchten Q.-EV. ergibt sich schlieBlich als Differenz dieser beiden 
GrttBen. 

In dieser Weise kann fur jedes m (blau) das Q.-EV. als Funktion des 
N.-EV. ermittelt werden. Daraus erhalt man unmittelbar fiir jedes m 
die Reduktionen N.-EV. minus Q.-EV. als Funktion von Q.-EV. Somit 
ist das Problem der Reduktion der Quasinormal-EV. auf Normal-EV. 
gelOst. 

Es sei zur grOBeren Deutlichkeit bemerkt, daB die in Frage kommenden 
Reduktionen im allgemeinen hOchstens einige Zehntel GrOBenklassen 
betragen. 

Wir kniipfen an diese tJberlegungen noch einige erlauternde Bemer- 
kungen. 

1. Die isoaktinischen Kurven sind durch besondere MeBreihen zu er¬ 
mitteln. Man geht etwa so vor, daB man einen Stern mit irmncr starker 
absorbierenden Gittern von bekannter Absorption aufnimnit und jedes- 
mal die Expositionszeit ermittelt, die erforderlich ist, uin die Normal- 
Bildstarke zu erhalten, und zwar fur Blaubild und fiir Gelbbild. Die 
effektiven GrOBenklassen, die man durch Anbringen der Absorptions- 
konstanten der Gitter erhalt, gehOren zum selben ])hotometrisehen 
System (konstante Spektralempfindlichkeitskurve, vgl. S. 38B), da vor- 
ausgesetzt werden darf, daB die Gitter neutral absorbieren. Wir haben 
bisher stillschweigend vorausgesetzt, daB man fiir Sterne versehicdener 
Farbe dieselben isoaktinischen Kurven erhalt. Stern berk fund in der 
Tat (loc. cit.), daB dies sehr nahe der Fall ist und konnte auch auf dies- 
beziigliche Resultate von Parkhurst 1 ) und Hertzspruncj 2 ) hinweisen. 
Wiirde es sich bei einer Untersuchung herausstellen, daB cine rnerkliche 
Abhangigkeit der isoaktinischen Kurven von der Sternfarbe vorhanden 
ware, so ware die dargestellte Uberlegung getrcnnt etwa fiir zwei oder 
drei Sternfarben durchzufiihren. Den endgiiltigen Wert der Reduktion 
wiirde man fiir jede Sternfarbe durch eine kleine Interpolation erhalten 
k&nnen. Es sei noch bemerkt, daB man Gitter entbehren kann, indem 

*) Astrophys. Journ. 49, 202. 1919. 

2 ) Bull. Astron. Inst. Netherlands 1, 154. 1922. 
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man sich auf die GrOBenklassen der Nordpolarsequenz stiitzt. In diesem 
Falle ist die Farbengleichung zwischen dem photographischen bzw. photo- 
visuellen Nordpolarsequenzsystem und dem System der Blaubilder bzw. 
Gelbbilder bei der NormalgrOBenklasse festzustellen. 

Man sieht, daB fur die Reduktion der EV. schlieBlich doch fundamen¬ 
tal© photometrische Messungen erforderlich sind. Es ist jedoch zu be- 
merken, daB man im allgemeinen die Reduktion der Q.-EV. auf die 
N.-EV. fur ein bestimmtes Instrument und eine bestimmte Emulsion 
nur ein fiir allemal zu ermitteln braucht. Man darf mit anderen Worten 
voraussetzen, daB die isoaktinischen Kurven fur ein bestimmtes Instru¬ 
ment und eine bestimmte Emulsion konstant sind. Hierbei kommt es 
hauptsachlich auf die Form der Kurven an. Parallelverschiebungen der 
Kurven in der Richtung der logt-Achse spielen, wie unmittelbar ersicht- 
lich, fur die in Frage kommenden Reduktionen iiberhaupt keine Rolle, 
Verschiebungen in der Richtung der m-Achse spielen wegen der an- 
nahernden Geradlinigkeit der isoaktinischen Kurven nur eine relativ 
kleine Rolle. 

Wichtig ist in diesem Zusammenhang auch, daB man die isoaktinischen 
Kurven mit ziemlich groBer Sicherheit etwa 1 bis 2 GroBenklassen nach 
der Seite der schwachen Sterne hin extrapolieren kann. In der 
Tat verlaufcn die Kurven fiir schwache Sterne sehr nahe geradlinig. 
Hierdurch kann man also den Anwendungsbereich der Methode der EV. 
gegeniiber dem Rereich, in dem die irnmer etwas sehwierigen streng 
photometrischen Messungen angestellt worden sind, erheblich ausdehnen. 

2. Unterscheiden sieh die beiden isoaktinischen Kurven nur durch 
eine Parallelversehiobung in der Richtung der logt-Achse, so sind, wie 
aus der Konstruktion unmittelbar crsichtlich, die Abweichungen der 
N.-EV. von den Q.-EV. allein durch die Kriimmung der Kurven ver- 
ursacht. Sind insbesondero die beiden Kurven parallele Geraden, so sind 
alle Reduktionen Null. Letzteres ist der Fall, wenn das Schwarzschild- 
sche Gcsetz 

It 1 ’ const (19) 

oc * er m-2,J>plogt const (20) 

gilt, mit glcichcn p-Wcrtcn fiir die beiden Kurven (p (I>Iau) p (Kt<11>) ). 
Dies ist, wic u. a. Stork r 1 ) und F0hr.br 8 ) gezeigt haben, unter tlm- 
standen der Fall. 

Allgemein ist die Reduktion proportional dem Unterachied einer 
mittleren Neigung der beiden isoaktinischen Kurven im Bereich zwisc.hen 

2 ) Lick Ohs. Bull. 14, 41. 1929. 

2 ) Astron. Nm* ( lir. 248, 17. 1932, Inaugural-DisHortation, Kiel. 
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m (blau) und mj) bla,1) bzw. m (gelb) und mj, gelb) wie wir zur Erlauterung 
noch nachweisen wollen. Wir haben mit den oben eingefiihrten Bezeich- 
nungen: m (biau)_ m (goib) = m (biau)_ m (gcib) 

log Q.-EV. = logt (bla,l) -logt< g6lb) = v (blau) (m (blau) )-V ,<solb) (m (golb) ) (21) 
logN.-EV. =logt^ blail) -logt^ elb) = yi <blau) (m£, bl(U,) )-y/ gelb) (m<f olb) ), 

wo wir noch den durch eine isoaktinische Kurve gegebenen Zusammen- 
hang zwischen m und logt allgemein mit 

logt-yi(m) (22) 

bezeichnet haben. Aus Gl. (21) findet man unmittelbar: 


d. h. 


Reduktion = N.-EV.- Q.-EV. = [ip (blau) (m ( (blan) )-V' ((rolb) (m ( (goU,) )] 

-[y/ blau) (m (blau) )-y (80ll,) (m (Kolb) )], 
Reduktion - [v- (solb) (m teolb) )-y> (golb) (m<f olb) )] 

- [ v (bla,l) (m (blttU> ) - y <bla,l) (m ( (blau) )]. 

Den Ausdruck Gl. (24) kOnnen wir in leichtverstandlieher Bezeich 
nungsweise umschreiben: 

Xfitelb / stp , blan 


(23) 


(24) 


/ Ail) \ 8elb 

Reduktion = . (m-m n ) 

V/lm/, n tttol. golb 


d.h. 


\Aml 

Reduktion - 


Um/, 


7 Alp \«° lb 

Aip \ w “" 

A/fmAnlttcl, Roll. 

V A ni /miftrl, blau 


mit,tel, l»la.ii 

(in—m M ), 


(m-m 0 ), (25) 

( 2 «) 


also gerade der forrnelmaliige Ausdruck der obigen Bchauptung. 

Gilt insbesondere daR Schwarzschildsehe Gcsetz, jcdoeh mit ver- 
schiedenen p-Werten im Blauen und ini Gel bon, so folgt aus Gl. (20) 

und (26): Reduktion .. [ l/2 ) 5p <bI ""'-l/2 ) r.p<»**>j(,„-„,,,). (27) 


Die Reduktion ist dann eine lineare Funktion der GrOlionklasso und 
proportional dem Unterschied der reziproken p-Worto. 

3. Wir haben oben die Reduktion der EV. auf cine teste Blau-GrOllen- 
klasse betrachtet. Hierbei wird also je nach der Sternfarbe auf etwas 
verschiedene Gelb-GrOlienklassen reduziert, infolgedossen wird die 
Spektralempfindlichkeitsfunktion des Gelb-Systems im allgemeinen mit 
der Sternfarbe etwas variieren. Eine Korrektion zur Reduktion auf 
konstante Gelb-Spektralempfindlichkeitskurve wiirde jedoeh nur von 
der Sternfarbe, also etwa nur voni N.-EV. abhangen. Sieht man von 
einer Anbringung der fraglichen Reduktion ab, so stbrt man infolgedossen 
den eindeutigen Zusammenhang zwischen Farbenindcx und N.-KV., auf 
den es im allgemeinen allein ankommt (vgl. S. 426), nicht. 

SchlieBlich mOgen noch einige Benierkungen liber die praktisehe Re¬ 
duktion auf gleiche CrbBenklasse Platz finden. Dio Optik, die sich fiir 
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die Anwendung der EV.-Methode am besten eignet, ist ein Reflektor, 
infolge der Abwesenheit der Farbenfehler. Beim gewOhnliohen Reflektor 
wird jedoch die Koma schon bei kleinen Abstanden von der optischen 
Achse sehr merklich, was bei der Aufnahme eines ganzen Sternfeldes 
auf einer Platte von Bedeutung ist. Der Vergleich der Blau- und Gelb- 
bilder wird hierdurch nattirlich nicht gesttirt, weil der Abstand von der 
optischen Achse der gleiche ist, es fragt sich aber, was unter diesen Um- 
standen unter Reduktion auf gleiche GrOflenklasse verstanden werden 
soli. Baade und Malmquist 1 ) und Malmquist 2 ) haben diese Frage 
untersucht und gefunden, daB man mit ausreichender Genauigkeit die 
Abhangigkeit der N.-EV. vom Abstand von der optischen Achse elimi- 
nieren kann, wenn man auf eine Gr&Benklasse reduziert, die dieselbe 
Abhangigkeit vom Abstand von der optischen Achse zeigt wie die Grenz- 
grOBe auf der Platte (vgl. S. 788). 

Wir gehen jetzt dazu liber, einige andere, mit dem EV. verwandte 
Farbenaquivalente zu behandeln. 

Trumpler 3 ) schlug vor, den Unterschied der Blau- und Gelbbilder mit 
Hilfe der Skala der Blaubilder auszudriicken. Dazu mtissen eine genii- 
gende Anzahl Blaubild-GrOfienklassen auf der Platte bekannt sein. Auf 
der Platte seien von jedem Stern ein Blaubild und ein Gelbbild, etwa 
mit gleichen Expositionszeiten aufgenommen, vorhanden (iiber die Art, 
wie die Aufnahmen nach TrItmpler gemaeht werden, vgl. § (>). Mit 
Hilfe der bekannten Blaubild-GrttBenklassen wird nun der Zusammen- 
hang zwischen Bildstarke und GrflBenklasse fiir die Blaubilder, etwa auf 
graphischem Wege, ormittelt. Nun wird mit Hilfe dieses Zusammenhangs 
fiir jeden Stern die Blaubild- und die Gelbbild-Bildstarke in eine GrttBcn- 
klasse verwandelt und die Differenz A der bcidcn GrttBenklassen gebildet. 
Ware nun der Zusammcnhang zwischen Bildstarke und GrtiBenklasse 
derselbe fiir Blaubilder und Gelbbilder, so ware die gefundene Differenz 
nattirlich gleich dem gesuchten Farbenindex FI. Dies ist aber irn all- 
gemeinen nicht dor Fall, vielmehr inuB cine Reduktion angcbracht 
werden, die allgernein von der Sternhclligkeit und der Stornfarbe abhiingt. 

Trumpler gibt ein Verfahrcn an, urn die Differenzen A auf eine Nor- 
mal-Bildstarke zu reduzieren. Trumpler sieht von einer Reduktion 
der so gefundenen A 0 auf eine Normal-GrOBenklasse ab, indem unter 
Hinweis auf die Untersii(;hungen Stokers 4 ) die isoaktinistdien Kurven 
der Blau- und Gelbbilder als geradlinig und parallel angenommen werden. 

') Mitt. B(Tg(Mlorf 5, Nr. 21. 1925. 

2 ) Modd. Lund Sor. JI, Nr. 37. 1927. 

3 ) Lick Obn. Bull. 14, 89. 1929. Vgl. auch R. S. Ziica, Lick Ohs. Bull. 16, I 19. 1933. 

4 ) Loc. cit. H. 429 Anm. 1. 
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Auf deraelben Platte werden nach TrIJ-mpler zwei Satze von Blau- 
nnd Gelbbil^em aufgenommen, der eine mit einer relativ kurzen, der 
andere mit langer (z. B. lOmal langerer) Expositionszeit. Nun werden 
in der beschriebenen Weise die A fur eine genugende Anzahl von Sternen 
fiir beide Expositionszeiten ermittelt: d (lanB) und A ( K Die Unter- 
schiede zl (lans) minus j‘ kura) zeigen den Einflufi der Bildstarke <p 
/„(iang) >( Tj (kurz )) bei verschiedenen mittleren Bildstarken \(<p ftns +<p ura )• 
Die Aufgabe, hieraus die Differenz A™-A™ als Funktion der Bild¬ 
starke zu ermitteln, ist von ganz derselben Art wie die Ermittlung der 
Schwarzungskurve z. B. aus Aufnahmen mit und ohne Gitter (vgl. S. 772). 
TrVmpler lOste die Aufgabe, indem er fiir die Abhangigkeit der Reduk- 
tion A— Aq von (p einen quadratischen Ausdruck ansetzte. 

A-A 0 =&(<p-<p 0 ) + b(<p-<p 0 ) 2 - ( 28 ) 

Jeder der beobachteten Sterne gibt eine Gleichung: 

4 <l»ns>_ J(kurz) _ a ( (?) (l a ng)_ (? (kurz) ) 

+ b ( 9 p< lan *>-y kura) ) (cp {lane) + (p M -2q.' 0 ). 

Aus diesen Gleichungen sind a und b etwa nach der Methode der 
kleinsten Quadrate bestimmbar, so daB schlieBlich nach Gl. (28) die Re- 
duktion auf die Bildstarke f 0 bekannt wird und nunmehr fiir alio Sterne 
auf der Platte angebracht werden kann. 

Die durch Variation der Expositionszeit auf gleiche Bildstarke redu- 
zierten Blau-Gelb-Differenzen A 0 kOnnen bei nicht goradlinig-parallelen 
isoaktinischen Kurven - in ahnlicher Weise wie die Q.-KV. (vgl. oben 
S. 427) - auf gleiche GroBenklasse reduziert werden. 

Fuhrer nahm (mit einem Rosenbergschen Doppelfilter, vgl. S. 435) 
eine Serie von Blau- und Gelbbildcrn mit wachsonder Expositionszeit 
auf. Die isoaktinischen Kurven der Blau- und Gelbbildcr wurden fiir 
eine Reihe von Bildstarken ein fur allemal (vgl. oben) bestimint. Inner- 
halb der Beobachtungsgenauigkeit waren die Kurven gerado Linien 
mit gleich groBer Neigung fiir Blau- und Gelbbildcr. Die Noigung war 
jedoch von der Bildstarke abhangig : 

m- 2 , 5 p( 9 ?)-logt - const. ( 2fl ) 

Nun konnte mit Hilfe von Gl. ( 2 !)) auf eine konstante Expositionszeit 
(und zwar auf 10 H , die kleinste benutzte Expositionszeit) reduziert werden, 
indem Expositionszeitverhaltnisse gemaB Gl. (29) in GrbBenklassen- 
gewinne verwandelt werden konnten. Es konnte also ermittelt werden, 
wieviel heller (in GrOBenklassen ausgedruckt) ein Stern im Blauen bzw. 
im Gelben hatte sein sollen, urn die gemessenen Bildstarken bei 10 a 
Expositionszeit zu erzeugen. SchlieBlich wurden auf graphischem Wege 
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die Differenzen der fur Blau und Gelb zur Erzeugung gewisser fest ge^ 
wahlter Bildstarken nOtigen GrftBenklassengewinne festgestellf. Jede 
dieser Differenzen stellt einen Beobachtungswert fur den gesuchten 
Blau-Gelb-Farbenindex dar. Aus den beobachteten Werten wurde eine 
Reduktion auf gleiche Bildstarke in Abhangigkeit von der Sternfarbe 
ermittelt und an den einzelnen Werten angebracht. 

§ 6. Spezielle Anordnungen 

fiir den Vergleich zweier integraler effektiver Intensitaten. 

Wie schon S. 353 hervorgehoben, ist es bei genauen Farbenmessungen 
wichtig, daB die zu vergleichenden integralen effektiven Intensitaten 
mOglichst gleichzeitig bestimmt werden. Hierdurch werden StOrungen 
durch die Erdatmosphare teilweise eliminiert. Ferner werden systema- 
tische MeBfehler teilweise eliminiert. Kombiniert man dagegen zwei zeit- 
lich und instrumented vOllig unabhangige MeBreihen, etwa photographi- 
sche und visuelle GrOBenklassenmessungen, so werden im allgemeinen 
die systematisehen MeBfehler der beiden Reihen in den Farbenindices 
voll zur Wirkung kommen. 

Bei photoelektrisehen Farbenindexmessungen z. B. mit Blaufilter und 
Gelbfilter wird jeder Stern abwechselnd mit beiden Filtern unter sonst 
gleichen Umstanden beobaehtet, wodurch eine sehr weitgehende Elimi¬ 
nation systematiseher Fehler crzielt wird. Bei den thermoelektrischen 
Beobachtungen der Wasserzellenabsorption wird in derselben Weise vor- 
gegangen (vgl. 8. 870). 

Bei photographischen Vergleichen, etwa photographischer und photo- 
visueller GrOBenklasscn, ktinnen die Mcssungen bei helleren Sternen ahn- 
Iich angelegt werden. Bei sehwachen Sternen sind die Expositionszeiten 
aber unter Urnstanden so lang, daB (lurch abwechselnde Beobachtungen 
namentlioh mit Rucksicht auf die atmospharischen StOrungen nur eine 
vsehr unvollstandige Fehlerelimination crreieht wird. Man hat deshalb 
versehiedenc Verfahrcn ausgebildet, um die betreffenden Aufnahrnen 
simultan anst-ellcn zu kttnncn. 

TKiiMimiflii 1 ) gab fiir die praktische Anwendung seiner Farbenindex- 
Methode (vgl. S. 431) ein Halbfilter-Verfahren an. Vor der einen Hillfte 
(etwa die linke Hillfte) der photograph isohen Platte wird das Blaufilter, 
vor der andcren das Gelbfilter angebracht (die optisohen Dickon der 
beiden Filter sind gleich, so daB dabei koine FokusstOrungen auftreten). 
Es wird eine Aufnahme der zu untersuchenden Gegend gemacht, so daB 
auf der linken Halfte eine Reihe (latenter) Blaubilder, auf der rechten 

*) Loc. cit. S. 431 Anm. 3. 

Handb. d. nxpcriincntalphyHik, Bel. XXV T I. 
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eine Reihe (latenter) Gelbbilder kommt. Nun werden die beiden Filter 
vertauscht, eine zweite Aufnahme, die nicht in derselben Nacht zu er- 
folgen braucht, wird (mit etwas verschobener Platte) gemacht. Auf der 
linken Halfte kommen jetzt Gelbbilder neben den Blaubildern der ersten 
Aufnahme, auf der rechten Blaubilder neben den Gelbbildern. Nach dem 
Entwickeln der Platte ist dann im allgemeinen von einem Stern ein Blau- 
bild und ein Gelbbild vorhanden. Nach Voraussetzung (vgl. S. 431) ist 
im Sternfeld eine Sternfolge mit bekannten photographischen GrflBen- 
klassen vorhanden. An diese werden sowohl Blau- wie Gelbbilder an- 
geschlossen, und zwar wird jedes Sternbild an Sternfolge-Sternbilder 
angeschlossen, die in der gleichen Aufnahme entstanden sind. Die Blau¬ 
bilder werden also an Blaubilder in derselben Halfte der Platte, die 
Gelbbilder dagegen an Blaubilder in der anderen Halfte angeschlossen. 
Man darf voraussetzen, daB die vorliegenden GrdBenklassen der Stern¬ 
folge homogen sind, in dem Sinne, daB die Sterne der linken und der 
rechten Plattenhalfte mit ausreichender Genauigkeit das gleicho System 
definieren. Durch das dargestellte Verfahren werden Sttirungen in der 
Durchsicht der Atmosphare weitgehend eliminiert, Stbrungen durch 
lokale Empfindlichkeitsschwankungen auf der Platte dagegen naturlich 
nicht. 

Krieger 1 ) bestimmte nach dem Trumplerschen Verfahren Farben- 
indices fur Sterne bis zur 18. GrOBenklasse in der Scutumwolke. 

Bei der von Tikhoff 2 ) und unabhangig von Tamm 3 ) vorgeschlagenen 
Methode wird das Vorhandensein des sekundaren Spektrums bei Linsen- 
objektiven zu einer Trennung des blauen und (Ich gel ben Toils des Spek¬ 
trums ausgenutzt, wodurch simultane Aufnahmen von Blau- und Gelb- 
bildern mftglich werden. Vor dem Objektiv wird eine Zentralblende 
(Durchmesser etwa die Halfte des ObjektivdurchrncsHers) angebracht. 
Dadurch wird erreicht, daB der EinfluB des sekundaren S|)ektrums auf 
das Bild fur alle durehgelassenen Strahlen merklich ist.. Die benutzte 
orthochromatische Platte wird im Fokus der photovisuell wirksamen 
Strahlen angebracht. Diese erzeugen ein fokales Sternbild. Die photo- 
graphisch wirksamen Strahlen erzeugen einen Ring uni das fokale 
Gelbbild. Ring und fokales Bild sind naturlich nicht vollkommcn go- 
trennt, da die orthochromatische Platte zwischen den beiden Empfind- 
lichkeitsmaxima im Violetten und im Griinen keineswogs unompfind- 
lich ist. 

1 ) Lick Obs. Bull. 14, 95. 1929. 

2 ) Bull, de I’Acad. Russo d(>s Scioncos 1916 (russisoh); Astron. Nadir. 218, 145. 
1923. 

a ) Astron. Nachr. 216, 331. 1922. 
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Sternberk 1 ) kombinierte die Tikhoff-Tammsche Aufnahmemethode 
mit der Searesschen photometrischen Methode der Expositionszeit- 
verhaltnisse (vgl. § 5). Sternberk gab auch einige Modifikationen der 
Tikhoff-Tamm-Methode an und verglich die verschiedenen Methoden. 
Es erwies sich als vorteilhaft, ohne Zentralblende zu arbefiten und die 
Platte nicht im photovisuellen Fokus, sondern zwischen dem photo- 
visuellen und photographischen Fokus, jedoch naher dem ersteren, an- 
zubringen, wodurch zwei extrafokale Scheibchen entstehen, eine kleine 
photovisuelle und eine grOfiere photographische. Letztere Anordnung 
wurde von Brill 2 ) bei photographisch-photometrischen Untersuchungen 
an hellen Fixsternen benutzt. Im ubrigen vergleiche man die angefuhrte 
Untersuchung von Sternberk sowie Arbeiten von Wallenquist 3 ), in 
denen Modifikationen der Tikhoff-Tamm-Methode auf Sterne in Stern- 
haufen erfolgreich angewandt worden sind. 

Rosenberg 4 ) hat ein Doppelfilter angegeben, das simultane Auf- 
nahmen in einfacher Weise ermOglicht und sauber getrennte fokale oder 
extrafokale Sternbilder gibt. Ein Blaufilter und ein Gelbfilter, die beide 
schwach prismatisch geschliffen sind, werden so im Strahlengang an¬ 
gebracht, daB infolgc der Ablenkung in den Prismen das Blaubild und 
das Gelbbild auf der Platte in passendem Abstand (etwa 1 mm) vonein- 
ander erscheinen. Bei der kleinen Ablenkung ist die Farbenzerstreuung 
praktisch versehwindend klein. Wird ein derartiges Doppelfilter in der 
Form einer in der Mitte geteilten Kreisflache vor der Eintrittspupille der 
Optik angebracht, so erhalt man von jedem Stern im Feld ein Blaubild 
und ein Gelbbild. Wie Rosenberg hervorgehoben hat, ist bei dieser 
Anordnung darauf zu achton, dab die Optik silhouettierungsfrei ist, 
was gegebenenfallR dureh Verkleincrung der Blende fiir ein vorgesehrie- 
benes Feld herbeizufiihren ist. Fuhrer bonutzte bei der S. 432 erwahnton 
Untersuchung ein Rosenbergsehes Doppelfilter, das etwa 50 cm vor der 
Brennebene angebracht war. Eh wurden die untersuchten (helleren) 
Sterne einzeln und iminer im Zentrurn des Gcsichtsfeldes aufgenonunen, 
so da!3 das Doppelfilter den Strahlenkegcl immer in zwei genau gleich 
groBe Halften teilte. 

SchlicBIich sei noch in diesetn Zusammenbang auf die Farhcnindcx- 
messungen in kurzen Sternspektren hingewiesen (S. 41)1). 

') Loo. cit. S. 420 Anm. I. 

2 ) Vordff. Univ.-KtcTiiw. Berlin-Babolsborg 9, 2. 1931. 

8 ) Ann. Htornw. Lornbung 3. 1931; 5. 15)35. 

4 ) H. Rosenberg, Astropliys. Jonrn. 83, 07. 1930; anch bi'imtzt von W. KOiihkh, 
loc. cit. 8. 429 Anm. 2. 
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§ 7. Fundamentale und differentielle Farbenmessungen. 

In § 9, Kap. I wurden die Begrifle fundamentale und differentielle 
astrophotometrische Messungen allgemein besprochen. Es soli hier kurz 
auf diese Frftge in Zusammenhang mit den photometrischen Farben- 
messungen eingegangen werden. 

Es seien fur eine Reihe von Fundamentalsternen zwei System-GrOBen- 
klassen, etwa Blau-GrOBenklassen und Gelb-GroBenklassen bekannt. 
Diese definieren fur jeden Fundamentalstern einen Farbenindex. Ein 
differentieller AnschluB an dieses Fundamentalsystem ist nach den S. 402 
dargestellten Prinzipien unmittelbar mtiglich. Die Blau- und Gelb- 
GrOBenklassen werden dabei getrennt behandelt, die schlieBlich ermittel- 
ten GrOBenklassen definieren wieder durch ihre Differenzen die gesuchten 
Farbenindices. 

Man wird es unter Umstanden vorziehen, die Farbenindices direkt durch 
AnschluB an die Fundamentalstern-Farbenindices zu erhalten, z. B. dann, 
wenn es hauptsachlich auf genaue Farben ankommt, wahrend die Hellig- 
keiten nur mit geringerer Genauigkeit bekannt zu sein brauchen. In 
prinzipieller Hinsicht unterscheidet dies Problem sich nicht von dem 
schon betrachteten, wir werden aber kurz erOrtern, wie die Aufgabe 
praktisch gelOst wird. 

Unter den auf S. 345 angefuhrten einschrankcnden Bedingungcn gilt, 
daB die spektralen Intensitaten I A eines Sternes nur von zwei Pammctern 
abhangen - zwei Parameter, die Helligkeit und harbe eharakterisieien. 
Fur die Fundamentalsterne sind zwei solche Parameter durch die ge- 
gebenen GrOBenklassen bekannt oder, wie wir es in diesem Zusammen¬ 
hang ausdriicken wollen, durch die eine GroBenklasse und den Paiben- 
index. Wir betrachten nun den Fall, daB der AnschluB an die Fundamcn- 
talsterne durch photographische Aufnahmcn von Blau- und (lelbbildern 
erfolgen soli. Die Blau- und Gelbbilder mftgen etwa (lurch die Keil- 
stellungen (k (1,lail) und k (tfol,)) ) eines Klcktromikrophotometers (vgl. 
S. 716) charakterisiert werden. Es folgt, daB zwischen GroBenklasse und 
Farbenindex einerseits und Blau- und Gelbbild-Gharakteristika (etwa 
k (l>lmi) und k (Kt,ll)) ) aruiererseits eine eindcutige Beziehung besteht. Diese 
Beziehung wird nun mit Hilfe der Fundamentalsterne ermittelt und client 
dann zur Bestimmung der gesuchten Farbenindices. Praktisch wird 
man zur Festlegung der Beziehung vorerst von den direkt gemessencn 
GrOBen zu anderen GrOBen ubergehen, die schon anniihernd GrOllen- 
klassen und Farbenindices darstellen - etwa (lurch einfache Interpola- 
tionsformeln - und dann fur diese die Beziehung zu den GrOBen klassen 
und Farbenindices feststellen. 
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Sind die beiden Systeme der fundamentalen GrflBenklassen von den 
(nicht notwendigerweise von der Objekthelligkeit unabhangigen) beiden 
Systemen, in denen die differentiellen Messungen angestellt werden, 
nicht sehr verschieden, so sind Abweichungen von den Bedingungen, bei 
deren Erfiillung allein das AnschluB verfahren streng korrekt ist (vgl. 
S. 345), unwesentlich. Anders ausgedriickt: Ist etwa die Wirkung der 
interstellaren Absorption fur die betraehteten Sterne merkbar, so hangen 
zwei beliebige Farbenindices nicht mehr eindeutig zusammen, handelt es 
sich aber um Farbenindices in benachbarten Systemen — etwa Systeme, 
die sich nur infolge eines Purkinje-Effekts unterscheiden ~ so diirfen die 
Abweichungen von dem eindeutigen Zusammenhang praktisch vernach- 
lassigt werden. 

Unter Umstanden brauchen Fundamentalsterne und AnschluBsterne 
nicht auf der gleichen Platte aufgenommen zu werden (vgl. hierzu S. 429). 
Das ist nanientlich beim AnschluB schwacher Sterne an die Nordpolar- 
sequenz von Bedeutung. Der AnschluB beruht dann auf gewissen Kon- 
stanzeigenschaften der photographischen Flatten derselben Emulsion. 

Bei Benutzung des in § 5 dargestellten Verfahrens zur Reduktion 
von Expositionszeitverhaltnissen kann ein AnschluB an die Nord- 
polarscquonz in der Weise geschehen, daB die Reduktionen Normal-EV. 
minus Quasinormal-EV. (lurch Aufnahmen der Nordpolarsequenz ein 
fiir allcmal ermittolt. werden. Es wird hierbei vorausgesetzt, daB die 
isoaktinischen Kurven aller Flatten cincr Emulsion geniigend nahe iiber- 
einstimmen (vgl. S. 429). Die Nornial-EV. hangen numnehr eindeutig mit 
den internationalen Farbenindices zusammen; der Zusammenhang kann 
winder (lurch Aufnahme der Nordpolarsequenz ermittelt werden. Wird 
ein fester Zusammenhang fiir alle Flatten benutzt, so hat man voraus¬ 
gesetzt, daB die Spektralemplindliehkeitsfunktion fiir alle Aufnahmen 
diesel be ist, weshalb natiirlich nur Flatten derselben Emulsion zur An- 
wendung gelangen diirfen. 

Die letztgeminnte Voraussetzung ist, wo es auf hoho (Jenauigkeit an- 
kommt, nicht immer in geniigendem MaBe erfiillt. Schwankungen im 
Zustand der Erdatmos|)hare hewirken kleine Anderungeri in der selektiven 
Absorption der Atmosjiharc, und die Spektralempfindlichkeitsfunktion 
der Flatten ist koine ganz konstant-e GrOBe. 

Zur Elimination der entspreehenden Fehler kann man auf jedcr Flatte 
einen odor mehrere Kontrollsterne aufnehmen. Werden die Sterne naeh- 
einandcr einzeln aufgenommen, so ist dies oh no wei teres mOglieh. Bei 
Aufnahmen von ganzen Sternfeldern (hauptsaehli(*h sehwadier Sterne) 
kann die Nordpolarsequenz auf der gleichen Flatte mit aufgenommen 
werden, oder besscr, es werden einige wenigehellere Sterne des Sternfeldcs 
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selbst gesondert (durch viele Messungen) an die Fundamentalsterne an- 
geschlossen und als Kontrollsteme benutzt (vgl. hierzu S. 366). 

Eine Anderung der relativen Empfindlichkeit der Platte gegen blaues 
und gelbes Licht bewirkt eine Anderung aller Farbenindices um den- 
selben Betrag. Ein Kontrollstern geniigt zur Elimination solcher Ande- 
rungen. Allgemein bewirken die kleinen Anderungen der Spektral- 
empfindlichkeitsfunktion von einer Aufnahme zur andern, daB auch die 
Weite der Farbenindexskala etwas variiert. Dementsprechend ist als Be- 
ziehung zwischen den Farbenindices zweier verschiedener Aufnahmen 
ein linearer Zusammenhang anzusetzen [vgl. hierzu den allgemeinen 
Ansatz Gl. (1), S. 418]. Fur die Reduktion einer Aufnahme auf ein festes 
System sind dann mindestens zwei verschiedenfarbige Kontroll¬ 
sterne erforderlich. Ein linearer Ansatz 

I (1) = a + bl (2) 

ist nur ausreichend, wenn es sich um zwei ideale Farbenindices handelt 
[vgl. Gl. (1), S. 418 und Gl. (7), S. 420]. Dies darf aber hier vorausgesetzt 
werden, da im allgemeinen die kleinen Reduktionen auf ideale Farben¬ 
indices fur alle Aufnahmen am selben Instrument mit Flatten derselben 
Emulsion mit geniigender Genauigkeit als gleich groB anzuschen sind. Im 
tibrigen vergleiche man zu dieser Frage die angefiihrten Arbeiten von 
Seares, Sternberk und Fuhrer. 

§ 8. Andere Farbenaquivalente. 

Wir haben in den vorhergehenden Paragraphen Farbenindices und 
verwandte MeBgrOBen als Anzeiger der Intensitatsverteilung im kon- 
tinuierlichen Spektrum betracht6t. In der Astrophotometrie gelangen 
auch andere MeBgroBen als derartige Anzeiger zur Verwendung. Es 
kommen hier in Betracht: Die Far be, entweder naoh irgendeiner Ge- 
dachtnisskala geschatzt oder mit einem Colorimeter gemessen. 
Ferner die effektive Wellenlange, visuell oder photographisch ge¬ 
messen. SchlieBlich, wenn auch prinzipiell auf anderer Grundlage, der 
nach dem Absorptionsspektrum beurteilte Spektraltypus, insbeson- 
dereein zweidimensionaler Spektraltypus (vgl. S. 493). Alle diese Anzeiger 
der Intensitatsverteilung werden mit einem gemeinsamen Namen 
Farbenaquivalente genannt. Farbenschatzungen und colorimetrische 
Messungen werden S. 923f. behandelt, Messungen effektiver Wellenlangen 
S. 939f., Fragen der Spektralklassifikation werden ft. 41 f. und ft. 180f. 
erOrtert. 

Auf S. 49 sind die Werte einer Reihe von Farbenaquivalenten in 
Abhangigkeit vom Spektraltypus angefuhrt. 
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§ 9. Farbenindexmessungen bei Flachen. 

Bei flachenhaften astronomischen Objekten haben Farbenindex¬ 
messungen bisher eine viel kleinere Rolle gespielt als bei Fixsternen. Bei 
Sonnenmessungen ist man von gewOhnlichen Helligkeitsmessungen meist 
direkt zu spektralphotometrischen Messungen tibergegangen, indem die 
Helligkeit der Sonne hierfiir bequem ausreicht. Bei den grofien Planeten 
sind allerdings durch Farbenindexmessungen wichtige Resultate erreicht 
worden. Bei vielen galaktischen Nebeln ist das Spektrum ein Linien- 
spektrum, weshalb man hier spektralphotometrischen Methoden als 
sicherer und nicht viel lichtschwacher den Vorzug gegeben hat. Farben¬ 
indexmessungen der anagalaktischen Nebel werden sicher in Zukunft 
eine wichtige Rolle spielen. Als Sternsysteme, deren Charakter im 
wesentlichen von einer nicht groBen Anzahl von Parametern abhangen 
dtirfte, eignen sie sich fur eine Charakterisierung durch MeBgrttBen wie 
die Farbenindices. Untersuchungen der Farbenverteilung in den Spiral- 
nebeln bieten groBes Interesse. Die photometrischen Untersuchungen 
dieser Objekte stehen jedoch erst am Anfang, wenn auch schon einige 
wichtige Resultate vorliegen. 

Wie bei Helligkeitsmessungen kann auch hier zwischen Messungen der 
Flache als Gauzes durch Vergleich totaler Helligkeiten in verschiedenen 
Wellenlangenbereichen und Messungen in kleinen, als homogen zu be- 
trachtenden Flachenelementen unterschieden werden. 

Im tibrigen dtirfte ein naheres Eingehen auf die Methodik der Farben- 
indexmessung bei Flachen nach den ErOrterungen iiber Helligkeits¬ 
messungen von Fixsternen und von Flachen und Farbenindexmessungen 
von Fixsternen tiberfliissig sein. Wir begniigen uns mit einigen Hinweisen 
auf die einschliigige Literatur. 

Lindblad und Lundmauk 1 ) maBen effektive Wellenliingen einiger 
])lanetaris(!her Nebel, Sternhaufen und Spiralnebel und fanden Werte, 
die im Mittel etwa B-KSternen bzw. AS- und (J2-Sternen entsprechen. 
Shapley 2 ) verglich photographische und visuclle (h’OBenklassen fiir 45 
anagalaktisehe Nebel und diskutierto die allerdings ziernlieh unsicheren 
Farbenindices. Stebiiins 3 ) maB totale Farbenindices fiir eine Reihe 
von Sternhaufen und stcllte die Wirkung einer interstellaren selektiven 
Absorption fest. 

Seares 4 ) verglich photographische und photovisuelle Aufnahmen 
einiger Spiralnebel und fand unter anderem, daB die Nebelknoten in den 

] ) Astrophys. Journ. 46, 206. 1917. 

2 ) Proc. Nat. Acad. Wash. 15 , 565. 1929. 

3 ) Proc. Nat. Acad. Wash. 19 , 222. 1933. 

4 ) Publ. Awtron. Soc. Pac. 28, 191. 1916; Pop. Astron. 25, 34. 1917. 


440 B. Stromgren: Aufgaben und Probleme der Astrophotometrie. 


Spiralarmen blauer sind als die blauesten der Nachbarsterne. Carpenter 1 ) 
erhielt fur einen Spiralnebel (M51) ahnliche Resultate, bei einem anderen 
(M82) indessen keine ausgepragten Farbenanderungen. In M51 war der 
Kern r&tlich. Hubble 2 ) fand fur einige elliptische Nebel keine nennens- 
werten Farbenunterschiede in verschiedenen Teilen der Flache. 

Schoenberg 3 ) studierte die Helligkeitsverteilung auf der Scheibe des 
Planeten Venus und im Satumring in verschiedenen Farben. Die Mes- 
sungen wurden visuell mit verschiedenen Filtern angestellt. 

Coblentz sowie Pettit und Nicholson untersuchten die ultrarote 
Eigenstrahlung des Mondes und der groBen Planeten mit Hilfe von 
Thermoelementen. Es liegen teils Messungen der gesamten Ultrarot- 
strahlung (Wasserzellenabsorption), teils detailliertere Filtermessungen 
zur Feststellung des Verlaufs der Intensitatskurven im Ultrarot vor, 
und zwar sowohl Messungen der Strahlung der ganzen Flachen wie 
Messungen in kleineren Gebieten auf den Flachen. Man vergleiche hierzu 
S. 865 f. * 


VlERTBS KAPITEL. 

Spektralphotometrische Messungen. 

§ 1. Allgemeines. 

Zur vollstandigen Charakterisierung der von den Fixsterncn zu uns 
gelangenden Strahlung miissen die spektralen Intcnsitatcn fur alio Wellen- 
langen gemessen werden. Dies ist nur (lurch spektralphotometrisohe 
Messungen mOglich. Wenn auch bis jetzt spektralphotometrisohe Messun- 
gennurfur hellere Fixsterne angestellt werden konnten, so bilden doch 
diese Messungen, wie in den Paragraphen 3 und 4, Rap. I ausfiihr- 
licher auseinandergesetzt wurde, die Grundlage der gesamten Fixstcrn- 
photometrie. 

Wird die Kenntnis der spektralen Intcnsitatcn fur alio Wollonlangcn 
verlangt, so miissen praktisch so viele spektrale Lntensitiiten gemessen 
werden, daB die gesamte Kurve Intensitiit gegen Wellenliinge - die 
Intensitatskurve - sicher gezeichnet werden kann. Kino so vollstiin- 
dige Kenntnis hat man aber noch fiir keinen cinzigen Stern, nicht einnial 
fiir die Sonne. Denn erstens ist der ultraviolette r Feil des Npektrums 
jenseits 2950 Angstrom wegen der Absorption in der Krdatniospharc der 

x ) Publ. Astron. Soc. Pac. 43, 294. 1931. 

2 ) Astrophys. Joum. 71, 231. 1930. 

B ) Sitzungsber. PreuB. Akad. Wiss., Phys.-math. HI. 1931,21; Viort-rljahr-sschr. d. 
Astron. Ges. 68, 307. 1931. 
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Messung nicht zuganglich. Ferner bieten bei grofier Dispersion Messungen 
im Ultrarot wegen der relativen Unempfindlichkeit der hier in Frage 
kommenden lichtempfindlichen Organe groBe Sehwierigkeit. Bedenkt 
man noch, dafl z. B. im Sonnenspektrum bei einer Beschreibung der 
Intensitatsverteilung mit einer Genauigkeit von 5% mindestens 20000Ab- 
sorptionslinien zu beriicksichtigen sind, so sieht man, welch ungeheure 
Aufgabe die vollstandige Durchfiihrung des skizzierten Programms dar- 
stellt. SchlieBlich sei noch bemerkt, daB zur Erfassung der wesentlichen 
Zvige in den Konturen schwacherer Absorptionslinien eine sehr hohe 
Dispersion erforderlich ist, auch wenn von der Untersuchung von Fein- 
strukturen abgesehen wird. Bei der relativen Lichtschwache selbst der 
helleren Fixstei'ne ist die Aufnahme von Spektren hoher Dispersion keine 
leichte Aufgabe. 

In der praktischen Astrophotonietrie hat man daher bisher von einer 
mflglichst vollstandigen Durchfiihrung des erwahnten Programms ab¬ 
gesehen, zumal praktisch wie theoretisch wohldefinierte Begrenzungen 
der Aufgabe mdglich sind. Hierbei spielt die Trennung zwischen kon- 
tinuierlichem Spektrum und Absorptionsspektrum eine groBe Rolle, eine 
Trennung, die schon (lurch das bloBe Betrachten dor Sternspektren nahe- 
gelegt wird, und die auch in der Theorie der Sternspektren begriindet 
werden kann. Man faBt die Intensitatskurve des Spektrurns als eine glatt 
vcrlaufende Kurvo - die Intensitatskurve des kontinuierlichen 
Spektrurns — unterbrochen von relativ schnialen Absorptionsgcbieten 
auf. Praktisch kann die Intensitatskurve des kontinuierlichen Spektrurns 
unter Vermeidung der Absorptionsgebioto, die sich als Einscnkungen 
zeigen, cindeutig gezcichnot werden, wenn die Altsorptionslinien nur nicht 
zu dicht liegen. Im Sonnenspektrum liegen die Absorptionslinien im 
Ultraviolett allerdings so dicht, daB dicse Aufgabe nicht mehr ganz 
leicht ist, wie wir soli on werden. Man wird also zur Festlegung der Inten¬ 
sitatskurve des kontinuierlichen Spektrurns die Messungen der spcktralcn 
Intcnsitaten in nrPglichst absorptionsfreien (febieten anstellen. 

Wenn auch von einer Untersuchung aller merklichen Absorptions- 
linien und Absorpf.ionsbanden abges(dren w( v rdcn muB, so wird man doch 
anstreben, fiir eine Anzalrl starker und ini(t.(dsf.ark(*i' Absorptionslinien 
die Konturen der A bsoi'ptionslinirui (lurch spciktralphotometrischo 
Messungen zu bestimmen. Eine unvollstandige, aber doch aufschluBreicho 
(liarakterisierung einer Absorptionslinie oder Absorptionsbande erhiilt 
man (lurch Messung der Totalabsorption, fiir die die infolgc der be- 
treffenden Absorption „fehlendo“ Encrgie: kontinuierliehes Spektrum 
minus wirkliches Spektrum ein Mali ist. Mit diesem MaB in engem Zu- 
sammenhang stehen geschiitzte Intcnsitaten von Absorptions- 
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linien, wie sie beispielsweise im Rowlandschen Verzeichnis der Sonnen- 
linien vorliegen, und die auch die Grundlage der gewOhnlichen Klassi- 
fi7.i p.n1ng der Spektren bilden (vgl. S. 41 f.). 

In gewissen Fixsternspektren kommen Emissionslinien vor. Es gilt 
hier in der Hauptsache Ihnlicbes wie im Fall der Absorptionslimen. 

Wenn fiir die starkeren Absorptionslinien und Absorptionsbanden 
(und evtl. Emissionslinien) Totalabsorptionen (bzw. Totalemissionen) 
vorliegen, so kann aus Intensitatsmessungen in relativ breiten Wellen- 
langenbereichen auf die Intensitatskurve des kontinuierlichen Spektrums 
geschlossen werden. Die fraglicben Totalabsorptionen sind einfach zu den 
gemessenen Intensitaten hinzuzuaddieren. Aucb unreduzierte mittlere 
Intensitaten in breiten Wellenlangenbereichen sind wertvoll - als Cha- 
rakteristika der Sternspektren, wenn es sich urn Fragen der Spektral- 

klassifikation handelt. . , 

Hiermit sind die vorliegenden Aufgaben der astronomischen Spektral- 
photometrie ganz grob skizziert. Wir wollen jetzt kurz auf die Pnnzipien 

der angewandten Methoden eingehen. 

Wie in § 2, Kap. I dargestellt, werden astronomisch-spektralphoto- 
metrische Messungen gewohnlich als relative Messungen angestellt, 
indem - im allgemeinen visuell oder photographisch - die verschiedenen 
Fixsternspektren an Stellen gleicher Wellenlange untereinander oder mit 
einem festen Vergleichsspektrum verglichen werden. Fur alle gemessenen 
Fixsternspektren werden dadurch Intensitatskurven, bezogen auf ein 
Nullspektrum, z. B. das Spektrum eines passend ausgewiihlten hollen 
Fixsterns, bekannt. 

Um absolute Intensitatskurven ableiten zu kOnnon, mull man die 
absolute Intensitatskurve des Nullspektrums crmitteln. Dies ist nach 
zwei Methoden mOglich. 1. Mit Hilfe eines nicht-selektiven liehtempfind- 
lichen Organs, etwa eines Thermoelements, wird die absolute Intennitats- 
kurve des Nullspektrums gemessen, oder es wird die absolute Intensitiits- 
kurve fiir eine andere - gewOhnlieh hellere - Lichtquelle in der genannten 
Weise festgelegt. 2. Das Nullspektrum wird, direkt oder indirckt, an das 
Spektrum eines schwarzen Kflrpers bekannter Temperatur, (lessen In¬ 
tensitatskurve nach dem Planckschen Gesetz berechnet werden kann, 
angeschlossen. Ein indirekter AnschluB geschieht mit Hilfe tuner nut 
einem schwarzen Korper verglichenen sekundiiren Lichtquelle, die natiir- 
lioh die fiir eine solche Ubertragung notwendige Konstanz besitzen muB. 

Zu diesen beiden Methoden sei noch folgendes bemcrkt. Die Nicht- 
selektivitat etwa eines Thermoelements muB durch Laboratoriums- 
versuche nachgewiesen bzw. miissen kleine vorhandene Abweichungen 
ermittelt werden (vgl. S. 873). Bei Methode 1 miissen ferner die Durch- 
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lassigkeit der benutzten Optik einschlieBlich des Spektrographen in ihrer 
Abhangigkeit von der Wellenlange gesondert untersucht und die ent- 
sprechenden Reduktionen an die Messungen angebracht werden. SchlieB- 
lich muB die Dispersion an jeder MeBstelle im Spektrum bekannt sein, 
damit die direkt gemessene GrOBe Energie pro Millimeter Spektrum 
in Energie pro Wellenlangeneinheit verwandelt werden kann (vgl. 
hierzu S. 846 und 847). Bei Anwendung der Methode 2 muB die Tempera- 
tur des schwarzen KOrpers experimentell bestimmt werden, entweder 
durch absolute Temperaturmessung oder durch AnschluB an wohl- 
definierte Temperaturfixpunkte (Schmelzpunkte), die naturlich letzten 
Endes durch absolute Temperaturbestimmungen geeicht worden sind. 
Werden bei Anwendung der Methode 2 das Nullspektrum und der 
schwarze KOrper ohne Anderungen in der Optik verglichen, so fallt der 
EinfluB der Veranderlichkeit der Durchlassigkeit mit der Wellenlange 
heraus, und diese braucht dann nicht untersucht zu werden. Miissen aber 
Anderungen vorgenommen werden, so sind die entsprechenden Reduk¬ 
tionen anzubringen. Der EinfluB der wechselnden Dispersion fallt bei 
Methode 2 fort. 

Die Methoden zur Beriicksichtigung der Extinktion in dor Erdatmo- 
sphare bei spektralphotometrischen Messungen werden gesondert im 
Kapitel uber die Extinktion erOrtert. 

Die Prinzipien der astronomischen Spektralphotometrie sind einfacher 
und durchsichtiger als die in den vorigen Abschnitten diskutierten Prin¬ 
zipien der Messung integraler effektivcr Intensitaten. Bei der Ausfiihrung 
von Messungen naeh diesen Prinzipien stoBt man aber auf groBe prak- 
tische Schwierigkeiten, die im Augenblick kaum als ganz iiberwunden 
gelten diirfen. 

§ 2. Messungen des kontinuierlichen Spektrums. 

Die Intensitatskurve des kontinuierlichen Kpektrums cines Sternes 
wurde als die (lurch praktisch absorptionsfreie Gebiete bestimmte Inton- 
sitatskurve definiert. Bei der Fcstlegung dicser Kurve durch spektral- 
photometrische Messungen kommt os also darauf an, mOglichst absorp¬ 
tionsfreie Gebiete aiiszusuchen. 

Wilsing, Scheinek und MOnch 1 ) verglichen am 80 cm-Rcfraktor des 
Potsdamer Observatoriums die Spektren von 100 helleren Sternen mit 
dem Spektrum einer Kohlenfadenlamj)e, die im Laboratorium an einen 
schwarzen Korper, einen Laboratoriumsofcn von Heraus, angeschlossen 
wurde. Die Messungen wurden visuell gemacht, zur BeHtimmung der 


Publ. Astron. Obs. Potsdam 56. 1909, und 74. 1919. 
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fraglichen Intensitatsverhaltnisse dienten Nicol-Prismen (vgl. im iibrigen 
S. 640). Mit Hilfe eines 0,15 mm breiten Spaltes wurden aus den Spek- 
tren entsprechende Stucke herausgeschnitten. Je nach dem benutzten 
Prisma und der Wellenlange lagen die Breiten der herausgeschnittenen 
Stucke zwischen 10 und 50 A. Im Wellenlangenbereich zwischen etwa 
5000 und 6500 A (die grOBte Wellenlange, bei der noch beobachtet wurde) 
liefien sich kraftigere Absorptionsgebiete bei dieser Breite des Wellen- 
langenbereiches noch gut vermeiden, jenseits von 5000 A und nament- 
lich jenseits von 4700 A liegen die kraftigeren Absorptionslinien aber so 
dicht, daB sie die Messungen merkbar beeinfluBten. Infolgedessen konnte 
die Intensitatskurve des kontinuierlichen Spektrums aus diesen Mes¬ 
sungen nur im erstgenannten Wellenlangenbereich abgeleitet werden. 

Rosenberg 1 ) untersuchte die Intensitatsverteilung im Spektrum einer 
Reihe hellerer Sterne auf photographischem Wege. Die Spektren wurden 
mit einer auch fur den ultravioletten Teil des Spektrums durchlassigen 
Prismenkamera erzeugt. Es wurde der Wellenlangenbereich zwischen 
3400 und 5750 A untersucht. Zunachst wurden relative Messungen be- 
zogen auf den Nullstern aAquilae angestellt. Diesor wurde an die Sonne 
angeschlossen, fur die Sonne wurde die Intensitatskurve zwischen 4000 
und 5000 A nach den bolometrischen Messungen Abbots 2 ) angesetzt. 
Zur Bestimmung der Intensitatsverhaltnisse wurden Skalen nach der 
Methode der Anderung der Expositionszeiten, die mit Hilfe eines Ab- 
sorptionsgitters geeicht wurde, festgelegt (vgl. hierzu S. 7S1). Ks wur¬ 
den extrafokale Aufnahmen gemacht. Demontsprcchend wurden mittlere 
Intensitaten fur Wellenlangenbereiche, deren Breite im Mittel etwa 
30 A betrug, gemessen. Auch die Rosenbergschen Messungen cnthalten 
somit, wie bereits von Rosenberg hervorgehoben, im Violett und Ultra- 
violett den EinfluB der Absorptionsgebiete. 

In Greenwich maBen Greaves und Davidson 3 ) pliotographisch die 
Intensitatsverteilung in den Spektren ciniger heller Fixsterne zwischen 
4000 und 5700 A. Die Fixsternspektren wurden mit dem Spektrum einer 
Halbwatt-Lampe verglichen, die wieder an cinen Kohlcbogen bekunnter 
Temperatur angeschlossen wurde. Die Skalen wurden (lurch die Methode 
des gekreuzten Gitters und Prismas festgelegt (vgl. S. 762). Die Auf¬ 
nahmen waren fokal, die Spektren (lurch Vcrstellung der Platte ver- 
breitert. Es wurden bei der benutzten Optik (ein spaltloser Spoktro- 
graph des S. 267 beschriebenen Typus) infolgc der Luftunruhe mittlere 

1) Abli. d. Kais. Loop.-Carol. Deutscb. Akad. d. NaturforH(;h<*r Nova A<;ta 101, 
Nr. 2. 1914. 

2 ) Loc. cit. S. 423- Anm. 1. 

8 ) Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 86, 33. 1925. 
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Intensitaten in ziemlich breiten Bereichen gemessen. Bei einer Zitter- 
scheibe von 5* (vgl. S. 352) ware die Breite etwa 15 A. Die Resultate ent- 
halten folglich wieder den EinfluB des Absorptionsspektrums. Gebiete 
besonders starker Absorption wurden bei der Ausmessung vermieden. 

Greaves, Davidson und Martin 1 ) untersuchten mit derselben Appa- 
ratur die Spektren von 22 helleren Sternen der Spektralklassen B und A. 
Die Intensitaten bei etwa 4300 und etwa 6200 A wurden verglichen. 
Im Laufe der Zeit ist in Greenwich die photometrische Methode gewech- 
selt worden, indem spater die Methode der Anderung der Expositionszeit 
benutzt wurde. Die spektralphotometrischen Untersuchungen in Green¬ 
wich sind nach ahnlichen Methoden fortgefiihrt worden 2 ). Es wird jetzt 
eine im National Physical Laboratory geeichte Wolfram-Bandlampe zur 
Ermittlung der absoluten Intensitaten gebraucht. 

Sampson 3 ) stellte mit einem Objektivprisma von 12° brechendem 
Winkel vor einem photovisuellen Refraktor von 2,5 m Brennweite photo- 
graphisch relative spektralphotometrische Messungen einer Reihe von 
helleren Fixsternen an. Die Messungen wurden als relative Messungen 
gegen Polaris angelegt. Das Spektrum zwischen 3900 und 6900 A wurde 
untersucht. Benutzt wurden fokale, dureh Laufenlassen des Sternes ver- 
breiterte Spektren. Die Skala wurde dureh Laboratoriumseichungen 
der Platte mit Rucksieht auf don Zusammenhang zwischen Intensitat, 
Expositionszeit und Sell warning bestimint. Dio Dispersion betrug 
durchschnittlich 1 mm fiir 120 A. Von den Spektren wurden Mikro- 
photometerregistrierungen hergestellt. Sampson verband nun die httch- 
sten Punktc der Registricrkurven (lurch cine glattc Kurvo, um so das 
kontinuierliche Spektrum zu erfassen. Die Kurvo konnto im allge- 
meinen ohne grOBerc Willkiir gezogen worden. Die Breite der Wellen- 
langenbereiche, deren mittlero Intensitaten (lurch die Registricrkurve 
angegeben worden, ist dureh die (lurch Luftunruhe und Winkeldispersion, 
Plattcnkorn, Plattenstreuung und Mikrophotometerspaltbreite sowie 
lineare Dispersion gegebeno Reinheit des Spektrums festgelcgt (vgl. 
hierzu S. 359). Sie diirfte im vorliegenden Fall durchsehnittlieh etwa 
10 A betrngen. Dureh das Sampsons<‘he Verfahren wird folglich das 
kontinuierliche Sf)ektrum im langwelligen 'foil des Spektrums sicher 
erfaBt, im Ultraviolett jenseits von etwa 4500 A kOnncn aber bei der ge- 
nannten Breite nicht alle starkeren Absorptionslinien vermieden worden. 

J ) Monthly Not. Roy. Antron. Noe. 87, 352. 1927. 

2 ) W. M. H. (Skkavich, (■. Davjdson und E. Martin, Observations of dolour 
Temperatures of Stars made at the Royal Observatory (Jroenwich 1926-1932. 
London 1932; Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 94, 488. 1934. 

8 ) Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 83, 174. 1923; 85, 212. 1925, und 90, 636. 1930. 
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Jensen 1 ) verglich photographisch die Spektren von 16 hellen Stemen 
mit dem Spektrum von Polaris. Die Spektren wurden mit einem 16°- 
Objektivprisma vor einem Reflektor von 4,2 m Brennweite erzeugt. Es 
wurden fokale, mit Hilfe einer Zylinderlinse verbreiterte Spektren auf- 
genommen. Die Skala wurde durch die Methode des gekreuzten Gitters 
nnrl Prismas erzeugt. Die Aufnahmen wurden mit einem Registrier- 
mikrometer ausgewertet. Unter mOglichster Vermeidung von Absorptions- 
gebieten wurde die Kurve des kontinuierlichen Spektrums festgelegt. 
Im Wellenlangenbereich zwischen 3600 und 6400 A wurden die Intensi- 
taten an 23 Stellen verglichen. Die mittlere Dispersion war 47 A pro mm, 
die Dispersion bei H y (4340 A) 36 A pro mm. Der Spalt des Registrier- 
photometers war bei den eigentlichen Messungen so eng (0,026 mm), dafi 
seine Breite neben der Verschmierung durch die Luftunruhe praktisch 
vemachlassigbar war. Einer Zitterscheibe von 6" entspricht bei der be- 
nutzten Winkeldispersion im Mittel ein Wellenlangenbereich von 5 A, 
bei Hy von 4 A. Im langwelligon Teil des Spektrums konnten folglich 
die starkeren Absorptionslinien ganz vermieden werden; es ist fraglich, ob 
dasselbe im Ultraviolett der Pall war (vgl. hierzu Tabelle 21, S. 451). 

SchlieBlich sollen noch die GOttinger spektralphotometrischen Unter- 
suchungen durch Kienle und seine Mitarbeiter 2 ) besprochen werden. 
Der Wellenlangenbereich zwischen 3500 und 5000 A wire! mit einem 
50°-Objektivprisma vor einem UV-Triplet von 1,5 m Brennweite unter- 
sucht. Zur Unschadlichmachung des sekundaren Spektrums werden die 
Aufnahmen auf einem gekrummten Film gemacht. Eine Ausdehnung des 
Wellenlangenbereichs nach der langwelligen Seite geschieht mit Hilfe 
eines Spiegels von 1,4 m Brennweite und zwei Objektivprismen von 8° 
und 12°. Der kurzwellige Teil des Spektrums wire! bis herab zu 3350 A 
durch einen Quarzspektrographen in Verbindung mit einem Spiegel von 
2 m Brennweite erfafit. Es werden fokale unverbreiterte Spektren auf- 
genommen. Hierdurch werden die Resultate von der Luftunruhe ab- 
hangig (vgl. S. 356), jedoch kaum in hdherem Grad ala bei fokalen Stern- 
aufnahmen im unzerlegten Licht. Bei Benutzung eines Registrierphoto- 
meters zur Auswertung der Spektren entstanden bei der Ausmessung 
der fokalen Spektren keine Schwierigkeiten. Je nach der Breite des 
Spektrums - 0,05-0,08 mm - wurden Registrierspaltbrciten zwischen 
0,045 und 0,030 mm benutzt, einer Spaltflache von 0,0025 nun 2 ent- 

! ) Astron. Nachr. 248, 217. 1933. 

2 ) H. Kienle, VerofF. Univ.-St(*mw. Gottingc'n,Hoft 11. 1930, und .Hc^ft 12. 1930 
(auohZ. f. AHtropliys. 1, 13. 1930); J. Wkmpe, e-bondaHeft 28.1932(iuudi Z.f. Astro- 
phys. 5, 154. 1932). Vgl. auch D. Barrier, D. Chalonuk, H. Kienlk u. ,J. Wempe, 
Veroff. Univ.-Stemw. Gottingen, Heft 17. 1936 (auch Z. f. Astrophs. 12, 178. 1936). 
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sprechend (vgl. hierzu S. 868). Die Skala wurde durch die Methode des 
gekreuzten Gitters und Prismas festgelegt. Es erwies sich als wesentlieh, 
die Skala durch simultane Sternaufnahmen zu bestimmen, wie es eben 
durch diese Methode geschieht. Dies hangt mit der Empfindlichkeit der 
Messungen gegeniiber Anderungen in dem Zustand der Erdatmosphare 
zusammen. Die Kurve des kontinuierlichen Spektrums wurde durch die 
auBersten Spitzen der Registrierkurve gelegt. Im Bereich zwischen 3500 
und 5000 A wurde an etwa 40 Stellen geniessen. Die Winkeldispersion 
betragt fur das 50°-Prisma am UV-Triplet bei 5000 A 0,50 A pro Bogen- 
sekunde, bei 4000 A 0,26 A pro Bogensekunde. Die entsprechenden line- 
aren Dispersionen im Pokus des UV-Triplets sind 69 A pro mm bzw. 
36 A pro mm. Bei einer Zitterscheibe von 5" werden also bei 5000 A 
Wellenlangenbereiche von 2,5 A, bei 4000 A von 1,3 A erfaBt. Nur bei 
sehr ruhiger Luft wiirden bei der benutzten Brennweite etwas schmalere, 
durch die photographische Platte und die Spaltbreite des Registrier- 
photometers bestimnite Wellenlangenbereiche erfaBt werden. Die oben 
angefiihrten Wellenlangenbereiche sind so schmal, daB man wohl er- 
warten darf, daB die kraftigeren Absorptionslinien auch im Ultraviolett 
ganz vermieden werden kOnnen (vgl. Tabelle 21, S. 451). 

Aus den in der beschriebenen Weise erhaltenen, auf ein Nullsj)ektnnn 
bezogenen spektralen Intcnsitaten sollen die absoluten Intensitatskurvcn 
durch AnsehluB an eine vorher an einen schwarzen KOrper angeschlossenc 
Wolfram-Bandlampe bestimmt werden. Das Spoktrum der Wolfram- 
Bandlampe wird mit derselben Apparatur aufgenornmen wie die Stern- 
spektren. Das Wolfram-Band wird durch mehrere kleino Lttcher, kiinst- 
liche Sterne, mittels eincs Kondensors abgebildet (vgl. Abb. 3). Durch 
Anbringung geeiehter Neutralkcile verschieden groBer Absorption vor 
den Lbchern wird gleichzeitig eine photometrische Skala crzeugt. Die 
verschiedene Einwirkung der Luftunruhe auf die fokalen Spektren der 
Fixsternc und der kiinstlichen Sterne ist noeh besonders, etwa durch 
Vergleich mit den aus den Fixsternbeobaehtungen abgoleiteten Skalen, 
zu un tors lichen. 

Ahuot 1 ) stclltc mit cincm empfindliehen Radiometer im (loiid5-Fokus 
des 250 cm-Reflektors auf dem Mt. Wilson-Observatorium (vgl. S. 875) 
spektralphotometrische Messungen an. Die Messungen wurden als rela¬ 
tive spektralphotometrisdie Messungen angelegt. Als Nullstern diento 
die Sonne; mit Hilfe einer Blendenanordnung vor dem Hauptspiegel und 
einer zweitcn Blende in der Fokalebene, die ein kleines zentrales (Sebiet 
aus der Sonnenseheibe herausschnitt, wurde die Intcnsitat des Sonnen- 
spektrums in leieht meBbarer Weise geniigend reduziert. Die Messungen 

] ) Astrophys. Joum. 60 , 87. 1924, und 69 , 293. 1929. 
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wurden 1923 an 15 Stellen, 1928 an 9 Stellen zwischen 0,44 p und 2,22 p 
angestellt. Es wurdon mittlere Intensitaten in ziemlich breiten Wellen- 
langenbereicben gemessen; 1928 war die mittlere Breite etwa 60 A. Die 
MeBresultate enthalten folglich den EinfluB des Absorptionsspektrums. 



Abb. 3. Vorrichtung zum photomotrinch on Aimcihlufi von StoniHpoktron an <1ah 
Spoktrum oinor kiinstlichen Liehtqunllo. 1 kiinHtlieho Liohtquollo (Handlampo), 
2 Diaphragmenplatto mit kloinon Ldchom, dio kiinHtlieho Storno bokannton Lnton- 
sitatsvorhaltniHBOH darstollon, 3 und 4 Spiogol, dio daH von don kiinHtliehon Ntornon 
kommendo Licht in ParalhdHtrahlonbiindol vorwandoln, 5 TriplotaHtrograph mit 
vorgonotztom ObjoktivpriHina ssur photograph iHohon Aufnahmo <lc>r Kpoktmn dor 
Stomo und dor kiinutlichon Stomo (in dor Abb. gogon dio lotztgonannton goriohtot) 1 ). 

Die Wellenlangenbereiche der starken Absorptionsbanden <ler Erd- 
atmosphare im Ultrarot wurden vermieden. 

Im Zusammenhang mit den Bestimmungen der intensitatsverteilung 
des kontinuierlichen Spektrums der Fixsteme sollcn aueh die analogen 
Untersuchungen liber das Sonnenspektrum besproehen werden. 

MttLLER und Kron 2 ) verglichen bei ihren Bcobaehtungcn auf der 
Insel Teneriffa auf visuelleni Wege das Sonnenspektrum mit den Spektren 


*) H. Kienle, Z. f. Astrophys. 1, 16. 1930. 
a ) Publ. Astroph. Obs. Potsdam Nr. 64. 1912. 





IV. Kap. § 2. Messungen des kontinuierlichen Spektrums. 


449 


einiger Gluhlampchen, die an einen schwarzen KOrper angeschlossen 
waren. Der Wellenlangenbereich zwischen 4300 und 6800 A wurde be- 
obachtet. Es wurden mit dem benutzten Spektralphotometer Wellen- 
langenbereiche von 30 bis 100 A Breite erfaBt. Infolgedessen wurde im 
allgemeinen, namentlioh im Violett, nicht das kontinuierliche Spektrum, 
sondern das Spektrum einschlieBlich des Absorptionsspektrums beobach- 
tet. Das Hauptresultat dieser Untersuchung betrifft im iibrigen die Ex- 
tinktion (vgl. Kap.V). 

Wilsing 1 ) hat auf photographischem Wege die Intensitatsverteilung 
im Sonnenspektrum untersucht. Das Sonnenspektrum wurde mit dem 
Spektrum einer Tantallampe, das seinerseits an das Spektrum eines 
schwarzen KOrpers angeschlossen war, verglichen. Die Skala wurde durch 
Benutzung von Nicolprismen vor der Tantallampe festgelegt. Die ganze 
Sonnenflache wurde erfaBt, so daB die Resultate unmittelbar mit ge- 
wOhnlichen Fixsternbeobachtungen vergleichbar sind. Dies geschah in 
der Weise, daB die Sonne eine Kreideflache beleuchtete, die dann auf den 
Spektrographenspalt abgebildet wurde. Der Wellenlangenbereich zwi¬ 
schen 4000 und 6800 A wurde untersucht. Die Dispersion betrug bei 4000 A 
3,9 mm pro 100 A, bei 6500 A 0,7 mm pro 100 A. Der Spektrographen¬ 
spalt hatte bei den Sonnenbeobachtungen eine Breite von 0,1 mm, 
das Spaltbild eine Breite von 0,065 mm. Daraus folgt, daB Wellen- 
langenbereiche von 1,7 A im Ultraviolett bis 9 A im Rot erfaBt 
wurden. Starkere Absorptionslinien sollten vermiedcn werden. Dies 
diirfte auBer im Ultraviolett jenseits 4500 A auch gel ungen sein (vgl. 
S. 451). 

Wilsing 2 ) hat dieso Untersuchung durch eine solche des Rot und 
Ultrarot bis 2,1 /i mit einem Spektralbolometer (vgl. S. 849) ergiinzt. 
Auch hier wurden Absorptionslinien und Absorptionsbanden, insbeson- 
dere die von der Erdatmosphare herriihrcnden, mOglichst vermiedcn. 

Dio langjahrigen spektralbolometrisehen Untersuchungen des Sonnen- 
spektrums durch Abbot und seine Mitarboitcr 3 ) wurden in crstcr Linie 
angestellt, um die Pyrheliometorbcobachtungen zur Bestirmmmg der 
Solarkonstante wegen der Extinktion reduzieren zu kOnnen (vgl. S. 526). 
Es wurde deshalb angestrebt, die mittlere Intensitatsverteilung liber brei- 
tere Wellenliingcnbereiche cinschlieBlieh der Absorptionslinien zu crmit- 
teln. Die Intensitatsverteilung im kontinuierlichen Spektrum kann infolge¬ 
dessen aus diesen Messungen erst nach einer Reduktion wegen des Ein- 
flusses des Absorptionsspektrums erhalten werden (vgl. S. 488). 

] ) Publ. Astro])h. Ohs. Potsdam 66. 1913. 

2 ) Publ. Astroph. Ohs. Potsdam 72. 1917. 

3 ) Loo. cit. S. 403 Anrn. 1. 

Haiull). (1. nxpcrimvntnlphyHlk, Bd. XXVI. 
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H. H. Plaskbtt 1 ) beobaohtete das kontinuierliche Spektrum der 
zeiitralen Teile der Sonnenscheibe. Die Beobachtungen wurden auf photo- 
graphischem Wege am 183 cm-Reflektor der Victoria-Stemwarte mit 
einem Spaltspektrographen angestellt. Der Hauptspiegel wurde durch 
eine Sektorblende etwas abgeblendet. Im Cassegrain-Fokus hatte das 
So nn enbild einen Durchmesser von 30 cm. Ein zentraler Ausschnitt aus 
dem Sonnenbild von 6 cm Durchmesser beleuchtete zwei hintereinander 
angebrachte Milchglasscheiben. Das so zerstreute Iicht beleuchtete den 
Spektrographenspalt, der eine Breite von 0,06 mm hatte. Bei der vorlie- 
genden Anordnung fallen die Bedenken gegen die Anwendnng eines Spalt¬ 
spektrographen fur photometrische Messungen im kontinuierlichett Spek¬ 
trum fort (vgl. S. 368), da ja die Beleuchtung am Spalt und in der Nach- 
barsohaft des Spalts praktisch voUkommen homogen ist. Das resultierende 
Spektrum hatte eine Lange von 6,4 cm zwischen 4000 und 7000 A. Die 
Dispersion betrug bei H<5 (4102 A) 23 A pro mm, bei Ha (6563 A) 
123 A pro mm. Die Breite des Spaltbildes war 0,03 mm. Die Reinheit des 
Spektrums war, nach Rechnung und Beobachtung, im Mittel etwa 5000, 
so daB Wellenlangenbereiche einer Breite von 1 A erfaBt wurden. Das 
Sonrienspektrum wurde mit dem Spektrum eines Kohlebogens verglichen. 
Der Kohlebogen wurde mit einer Wolframlampe, die ihrerseits an einen 
schwarzen KOrper angeschlossen war, verglichen. Die photometrische 
Skala wurde nach der Methode von Merton und Nicholson 2 ) durch 
Benutzung eines geeichten Keils vor dem Spektrographenspalt erzeugt 
(vgl. S. 770). Die Durchlassigkeitszahlen des vor dem Kohlebogen fur 
die Aufnahmen mit dem Reflektor angebrachten Kondensors wurden 
rechnerisch ermittelt, ebenso die Durchlassigkeitszahlen zweicr Milch¬ 
glasscheiben, die bei dem Vergleich des Kohlebogens mit dor Wolfram- 
lampe vor jenem angebracht wurden, jedoch bei den Aufnahmen mit 
dem Reflektor fortgelassen wurden. Die Durchlassigkeit der Milchglas- 
scheiben war im Wellenlangenbereich zwischen 4000 und 7000 A von 
der Wellenlange nur sehr wenig abhangig. 

Mit groBer Sorgfalt wurden bei der Plaskettschen Untersuchung solche 
Gebiete ausgewahlt, die von dem EinfluB des Absorptionsspektrums 
praktisch frei waren. Dio Auswahl geschah nach den Rowlandschen 
Karten und Tafeln des Sonnenspektrums. Die nebenstehendo Tabelle 
gibt die Lage und Breite der ausgewahlten Gebiete. 

Wie aus den oben angefiihrten Daten des Spektrographen hervorgeht, 
konnten die ausgewahlten Gebiete sicher erfaBt werden. Die Tabelle 
zeigt sehr deutlich, mit welch groBen Schwierigkeiten es verbunden ist, 

J ) Publ. Dom. Astrophys. Obs. Victoria 2, Nr. 12. 1023. 

*) Vgl. Philos. Trans. Roy. Soc. London A 217, 237. 1917. 
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Tabelle 21. 


Mittlere 

Wellenl&nge 

Breite des Gebiets 

Mittlere 

Wellenlange 

Breite des Gebiets 

4000 A 

1,3 A 

5062 A 

4,5 A 

4094 

1,8 

5222 

7,3 

4333 

2,0 

5358 

8,2 

4507 

3,5 

5609 

12,3 

4660 

3,9 

5824. 

15,2 

4796 

5,4 

6035 

15,0 

4895 

3,6 

6209 

8,8 

4948 

3,7 

6687 

18,0 


in einem Spektrum vom Sonnentypus das kontinuierliehe Spektrum 
auch ini Ultraviolett frei von dem EinfluB des Absorptionsspektrums zu 
erhalten. 

H. H. Plaskett hat in ahnlicher Weise auch die Spektren einiger 
helleren Fixsterne untersucht. Jedoch wurde hierbei eine geringere Dis¬ 
persion benutzt, so daB nach Plasketth Ansicht bei den spateren 
Spektraltypen die Absorptionslinien nicht sicher vermieden werden 
konnten. Es zeigten sich bei den Sternbeobachtungen Schwierigkeiten 
in Hinsicht auf die gleiehmaBige Beleuchtung des Spektrographcnspalts 
mit vorgesetztem Keil, indem die Milchglasscheiben natiirlieh bei dor 
Schwache des Sternenlichts fortgelassen werden niuBten. 

Fabry und Buisson 1 ) haben das Sonnenspektrum im Ultraviolett 
zwischen 2950 und 3900 A mit einem Kohlebogen verglichen. Absorp¬ 
tionslinien wurden bei den Messungen mOgliehst vermieden. 

Es sollen noch einige speziellere Untersuehungen tibcr die Intensitats- 
kurve des kontinuierlichen Spektrums erwahnt werden. Ch’ing Hung 
Yij 2 ) untersuehte das kontinuierliehe Spektrum ciner Reiho heller Sterne, 
hauptsaehlich von den Spektralklassen B und A, mit Rueksicht nament- 
lich auf den Verlauf der Intensitatskurve im Ultraviolett. Die Spektren 
wurden mit einem Quarzspektrographen in Verbindung mit dem 91 cm- 
Reflektor der Lick-Sternwartc untersueht. Es wurden Spektren toils mit 
und toils ohne Spalt aufgenommen. Der Wellenlangenbereieh zwischen 
3300 und 5100 A wurde untersucht. Die Dispersion botrug bei 3000 A 
51 A pro mm fur die mit dem Spnltspektrographen, bzw. 59 A pro mm 
fur die mit dem spaltloscn Spektrographen aufgenommenen Spektren. 
Es wurde namentlich (Jewieht gelegt auf die Bestimmung des Verlaufs 
des kontinuierlichen Spektrums jonseits von etwa 3800 A, wo die konti¬ 
nuierliehe Wasserstoffabsorption einsotzt. 

1 ) Compton rondos 175, 156. 1922. 

2 ) Lick Obs. Bull. 12, 104. 1926, und 12, 155. 1926. 
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Stoker 1 ) beobachtete die Intensitatsverteilung in den Spektren einer 
Reihe hellerer Sterne mit einem Flintglas-Spaltspektrographen am 91 cm- 
Eeflektor der Lick-Sternwarte. Der Wellenlangenbereich zwischen 3800 
und 7000 A wurde untersucht. Die Dispersion betrug 115 A pro mm 
bei 4000 A, 624 A pro mm bei 7000 A. Der Spektrographenspalt wurde 
auf 0,24 mm Breite geOffnet, das Spaltbild hatte eine Breite von 0,17 mm. 
Wellenlangenbereiche von 20 bis 100 A Breite wurden hiermit erfaBt. 
Somit wurde das kontinuierliche Spektrum unter EinschluB des Ab- 
sorptionsspektrums beobachtet. Der Hauptzweck der Untersuchung 
war ein Vergleich zwischen den Intensitatsverteilungen in den Spektren 
von Riesensternen und Zwergsternen. Die Resultate der Untersuchung 
in bezug auf diese Frage wurden S. 345 erOrtert. 

Photometrische Messungen im kontinuierlichen Spektrum von ver- 
anderlichen und neuen Sternen stellten unter anderen Brill 2 ), Gyllen- 
berg 3 ) und ten - Bruggencate 4 ) an. 

§ 3. Die Reduktion spektralphotometrischer 
Messungen des kontinuierlichen Spektrums aufeinander. 

Das Resultat der photometrischen Untersuchung des kontinuierlichen 
Spektrums eines Fixsternes ist eine Reihe von Intensitaten fur gewisse 
Wellenlangen. Bei absoluten Bestimmungen werden die Intensitaten 
selbst gegeben oder, da im allgemeinen die Intensitatsverteilung inter - 
essiert, die Intensitaten bis auf einen fiir alle Wellenlangen konstanten 
Faktor. Es ist bequem, statt der Intensitaten entsprechendo CrOBen- 
klassen anzugeben. Einem unbestimmten, fiir alle Wellenlangen gleichen 
Faktor in den Intensitaten entspricht eine fur alle Wellenlangen gleiche 
Verschiebung der GroBenklassen. Bei Messungen relativ zu einem Null- 
stern werden fiir eine Reihe von Wellenlangen die GrOBenklasscnunter- 
schiede Stern minus Nullstern angegeben. Handelt es sich aueh hier nur 
um die Intensitatsverteilungen, so ist eine fiir alle Wellenlangen gleiche 
Verschiebung der GrOBenklassenunterschiede belanglos. 

Zur Erlauterung sind in Tabelle 22 als Beispiel die Intensitaten, die 
H. H. Plaskett im Spektrum der zentralen Teile der Sonnenscheibe 
fiir die in Tabelle 21, S. 451 angefiihrten Wellenlangen ermittelte, wie- 
dergegeben. Die Intensitaten sind bereits hinsichtlich der Extinktion in 
der Erdatmosphare korrigiert. Die Intensitaten enthalten einen will- 

J ) Lick Obs. Bull. 14, 41. 1929. 

2 ) Astron. Nachr. 211, 1. 1920; 212, 457. 1921. 

3 ) Lund Model. Snr. II, Nr. 24. 1920. 

4 ) Ann. Stornw. Lcrnbang 5, 1. 1931. 
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kiirlichen konstanten Proportionalitatsfaktor. Neben den Intensitaten 
sind entsprechende GrOBenklassen, mit willkiirlich festgelegtem Null- 
punkt, angefuhrt. 

Tabelle22. 


A 

h 

™x 

4000 A 

9,68+0,86 

0\ n 04 

4094 

9,00 0,66 

0,11 

4333 

9,04 0,43 

0,11 

4507 

9,80 0,32 

0,02 

4660 

9,46 0,25 

0,06 

4796 

9,49 0,16 

0,057 

4895 

9,37 0,15 

0,071 

4948 

9,11 0,14 

0,101 

5062 

9,07 0,10 

0,106 

5222 

8,85 0,10 

0,133 

5358 

8,68 0,16 

0,154 

5609 

8,26 0,15 

0,208 

5824 

7,88 0,13 

0,259 

6035 

7,41 0,47 

0,33 

6209 

7,08 0,63 

0,38 

6687 

6,05 0,70 

0,55 


Neben den sind Maximalfehlerabachatzungen angegcben, die Plas- 
kett aua dor inneren t)bcreinatimmung seiner Mesaungen ahgeloitet hat. 
An den an 13eren Enden dea vermeaaenen Wellenlangenbereieha iat die 
(Jenauigkeit der Mcaaungen wesentlieh geringer ala ini mittlcron Teil. 
Beaondera ini rnittleren Toil iat der geineaaene Vcrlauf der Intenaitata- 
knrve dea kontinuierliehen Spektruma aehr rcgelmaliig. 

Ala Beiapicl fur Mcaaungen relativ zu einem Nullatern fuhren wir cine 
Auswahl ana den Beau I ta ten der S. 440 erwahnten IJnterauehung von 
Jensen an. labello 23 gibt fur cine Reihe von Stcrnen die gcnieaaenen 
Gr0(3enklaaaenunteraehiede gogen den Polaratern (aUraae minoria) bei 
den angegobenen Wellenlangen. Die Extinktion in der Erdatmoapharc 
iat bereita beriiekaichtigt. Die Sterne aind naeh der Spektralklaaae ge- 
ordnet. Man aieht, wie beim Obergang zu den apiitenTypen daa rote Ende 
dea Spcktrums vergliehen mit dem violetten immer starker wird. 

Kennt man fur einen der untcreinander vergliehenen Sterne die Inten- 
aitatakurve, ao folgen dam it die der iibrigen Sterne unrnittelbar. Zur 
Orientierung aei angcfiihrt, daB die Intenaitatakurve von aUraae minoria 
nur wenig von der der Sonne (vgl. Tabe!Ie22) abweiehen durfte. 

Wie achon S. 443 erwahnt, bietet das Problem der Beatimmung ab- 
soluter Intensitatskurven der Pixsterne praktisch groBe Schwierigkeiten, 
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Tabell© 23. 


1 

£ Orionis 
B0 

a Lyrae 

A0 

a Aquilae 
A5 

a Ursae 
minoris 
F8 

aAurigae 

GO 

a Bootis 
K0 

a Tauri 
K5 

a Orionis 
M0 

3602 A 

- 2™99 



0‘)’00 





3649 

-2,74 



0,00 





3699 

-2,42 

— 2™31 


0,00 





3752 

-2,12 

-2,44 

- l'?70 

0,00 





3809 

-1,84 

-2,72 

-1,82 

0,00 

- If 68 




3870 

-1,81 

-2,90 

-1,93 

0,00 

-1,62 

-O',"31 

f PV32 


3935 

-1,79 

-2,95 

-1,89 

0,00 

-1,70 

-0,48 

+ 1,26 

+ r,'24 

4004 

-1,58 

-2,76 

-1,87 

0,00 

-1,72 

-0,77 

4- 0,70 

f 0,80 

4079 

-1,35 

-2,64 

-1,81 

0,00 

-1,72 

-0,96 

+ 0,57 

+ 0,58 

4160 

-1,30 

-2,55 

-1,75 

0,00 

- 1,70 

-0,98 

4 0,47 

4 0,42 

4248 

-1,20 

-2,52 

-1,72 

0,00 

-1,76 

-Lll 

+ 0.25 

4 0,18 

4342 

-1,06 

-2,43 

-1,65 

0,00 

-1,77 

-1,31 

-0,04 

- 0,09 

4446 

-1,00 

-2,34 

-1,58 

0,00 

-1,80 

-1,40 

-0,26 

0,34 

4559 

-0,90 

-2,26 

-1,52 

0,00 

-1,83 

-1,53 

0,51 

0,56 

4684 

-0,78 

-2,18 

-1,47 

0,00 

- 1,85 

-1,63 

0,60 

0,69 

4821 

-0,60 

-2,01 

-1,40 

0,00 

-1,92 

-1,76 

0,59 

0,82 

4974 

-0,70 

-2,02 

-1,38 

0,00 

- 1,96 

-1,71 

- 0,77 

1,12 

5144 

-0,51 

-1,92 

-1,31 

0,00 

- 1,96 

- 1,72 

- 0,67 

1,20 

5335 

-0,40 

- 1,89 

-1,28 

0,00 

- 2,05 

-2,01 

1,06 

1,44 

5551 

-0,32 

-1,81 

-1,20 

0,00 

-2,11 

.2,09 

1,15 

1,56 

5797 

-0,25 

- 1,69 

-1,18 

0,00 

-2,10 

2,24 

1,29 

1,70 

6080 

-0,24 

- 1,58 

-1,12 

0,00 

- 2,06 

-2,29 

1,46 

1,88 

6410 

-0,26 

- 1,50 

-1,07 

0,00 

-2,14 

2,42 

1,60 

- 2,14 


die noeh nicht ganz iiberwunden Bind. Die Intensitatskurve dew Sonnen- 
spektrums ist mit ziemlich groBer Sicherheit bekannt. 

Wenn man verschiedene spektralphotometrische Beobaehtungsroihen 
zu vergleichen und eventuell zusammenzuarbeiten hat, wird man hen die- 
sem Stande der Dinge die Reihen vorerst als relative McBreihon auffassen 
und behandeln, auch wenn bei den Beobachtungen versucht worden ist, 
wahre Intensitatskurven zu bestimmen. In dieser Weise sehafft man ein 
mOglichst genaues System vonrelativen spektralen Intensitaten, und man 
kann dann gewissermaBen alle MeBreihen auf einmal in absolute McB- 
reihen verwandeln, wenn fiir einen oder mehrere Sterne des Systems die 
wahre Intensitatskurve sicher bekannt wird. 

Nach diesen Gesichtspunkten hat Brill 1 ) die Beobachtungen von 
Wilsing 2 ) und Rosenberg 3 ) zusammengearbeitet. Bei der Bearbeitung 
wurden die Sterne nicht einzeln untersucht, sondern es wurden fiir an- 

2 ) Aatron. Nachr. 218, 209. 1923; 219, 21. .1923, und 219, 353. 1923. 

2 ) Loc. cit. S. 443. 

3 ) Loc. cit. S. 444 Anm. 1. 
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nahemd homogene Gruppen von Sternen Mittelwerte gebildet. Die 
Gruppeneinteilung geschah nach der Spektralldasse. Die Resultate der 
beiden Beobachtungsreihen konnten auf denselben Nullstern bezogen und 
sodann unmittelbar vereinigt werden. Abb. 4 zeigt als Beispiel nach B rill 
die spektralen Intensitaten eines BO-Stemes bezogen auf einen MO-Stern, 
Es sind die GrObenklassenunterschiede gegen die reziproke Wellenlange 
aufgetragen, und zwar bis auf eine fur alle Wellenlangen gleiche Kon- 
stante. Die Punkte beziehen sich auf die Messungen von Wilsing, die 



Abb. 4. Spuktralo Gr6QonklaHHcn c»ino.s BO-StornH bozogon auf oinon 
MO-Stum nach don McHHimgm von Wilhino (Punkto) und Rohknbkiwj (Krouzo) 1 ). 


Kreuze auf diejenigen von Rosenijkrg. Wie man sicht, ist die Uber- 
einstimmung zwischen den beiden Reihen gut. In ahnlichcr WoiHe hat 
Brill auch die Beobachtungsreihon von Sampson 2 ) und von Greaves, 
Davidson und Martin 3 ) bearbeitet. 

Wie wir S. 442 gesehon habcn, kann man Hpektralphotornetrische Mes¬ 
sungen relativ zu einoin Nullstern als Morion photometrisehor Vergleichs- 
messungen bei gleicher Wellenlange anspreehen, in dem Sinne, dab die 
Wellenlange bei einer und dersolben Meric die gleiche bleibt, wahrend die 
Serien sich durch die Wellenlange, bei der gernessen wird, unterscheiden. 
Der Nullpunkt wird fur jede Serie durch den Nullstern festgelegt. 

1 ) A. Brill, Z. f. Phys. 52, 777. 1929. 

2 ) Loc. cit. S. 445 Anm. 3. 

3 ) Loc. cit. S. 445 Anm. 1. 
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In § 9, Kap. II haben wir einen allgemeinen Ansatz fur die Reduktion 
zweier GrOfienklassensysteme aufeinander abgeleitet - Gl. (37), S. 399. 
Im vorliegenden Falle vereinfacht sich der Ansatz, indem bei Vergleichen 
bei derselben Wellenlange von Unterschieden der Spektralempfindlich- 
keitsfunktion oder von Purkinje-Effekt keine Rede ist: 

Das Glied n^ 1,2) gibt den Nullpunktsunterschied der beiden Systeme, 
der Faktor s^ 1,2) miBt den Unterschied der Skalen. Wenn n^ 1,2) fur alle 
Wellenlangen gleich Null ist, so beziehen sich die Messungen auf den- 
selben Nullstern. Moistens sind die Skalendifferenzen klein, unter Um- 
standen wird eine fiir alle Wellenlangen gleiehe Skalendifferenz vor- 
handen sein: 8 <i,: 2) = s u, 2 ) 

Der Ansatz Gl. (1) stellt aber den allgemeinen Ausdruck fiir die Re¬ 
duktion relativer spektralphotometrischer Messungen aufeinander dar. 

§ 4. Bestimmung von Farbtemperaturen 

aus der Intensitatsverteilung im kontinuierlichen Spektrum. 

Mit der Angabe einer Reihe von spektralen Intensitaten, die die Inten- 
sitatskurve des kontinuierlichen Spektrums festlegen, ist eigentlieh die 
Aufgabe der messenden Astrophotometrie in bezug auf das kontinuier- 
liche Spektrum gelOst. Man geht aber gewfthnlich hier noch einen Sehritt 
weiter, indem man versucht, die Intensitaten zu einer einzigon GrOiie 
zusammenzuziehen, die sie charakterisieren soil. Gelingt dies, so gewinnt 
man beim Vergleich zwischen verschiedenen Sternen an (Jbersichtlich- 
keit. Die MOglichkeit hierfiir ist durch die Ahnlichkeit der gefundenen 
Intensitatskurven mit Planck-Knrven gegeben. 

Es fragt sich also, wie nahe man durch Variation des Parameters der 
Planck-Kurven - der Temperatur - die durch Bcobachtungon gefundenen 
Intensitatskurven des kontinuierlichen Spektrums vcrschiedener Fix- 
sterne darstellen kann. Zur Beurteilung dieser Frage stcllen wir uns zu- 
nachst auf eine rein empirische Grundlage: Es ist fiir jeden einzelncn 
beobachteten Stern zu untersuchen, wie gut der bcstmttgliohe AnschluB 
an eine Planck-Kurve ist, und es ist zu beurteilen, ob dieser Anschluli 
so eng ist, dali man von einer wirklichen Oharakterisierung der Bcob- 
achtungsdaten fur einen Stern durch eine Temperatur, die Farb- 
temperatur, reden kann. 

Betrachten wir zunachst die Intensitatskurve des kontinuierlichen 
Spektrums d er Sonne. Wilsing 1 ) zeigte, dafi seine auf S. 449 bosprochcnen 


*) Loo. cit. S. 449 Anm. 1. 
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Messungen des Bereichs zwischen 4000 und 7000 A ziemlich genau 
durch eine Planck-Kurve der Temperatur 6060° entsprechend dargestellt 
werden konnten. Zwei Messungen bei 4100 bzw. 4300 A wurden von 
der Diskussion ausgeschlossen, weil hier Absorptionslinien die Messungen 
gestOrthatten. Es verblieben jedoch Reste Beobachtung minus Rechnung, 
die groBer als die Beobachtungsunsicherheit waren und einen systemati- 
schen Gang zeigten, wie aus dem folgenden Auszug aus der Wilsing- 
schen Abhandlung hervorgeht. 

Tabelle 24. 


A 

B-R 

A 

. B-R 

4000 A 

4- 0V‘20 

5300 A 

-0'f04 

4200 

4- 0,11 

5600 

4- 0,02 

4400 

4 0,03 

5900 

-0,02 

4700 

- 0,06 

6200 

0,00 

5000 

-0,12 

6800 

4-0,02 


SchlieBt man aber mit Brill 1 ) bei der Diskussion die Beobachtungen 
jenseits 4500 Angstrom aus, weil diese wahrscheinlich alle von Absorp¬ 
tionslinien beeinfiuBt sind (vgl. S. 451), so erhiilt man eine sehr gute 
Darstellung durch eine Planck-Kurve der Temperatur 6050°, wie die 
folgende Tabelle zeigt. 


Tube lie 25. 


A 

B-R 

A 

B-R 

4510 A 

+ O',"05 

0560 A 

1 O',"02 

4720 

l 0,02 

5770 

0,00 

4940 

0,06 

5930 

-0,01 

5140 

0,01 

0150 

1 0,01 

5350 

0,00 

0420 

0,02 


Man kann die Wilsingsche Intensitatskurve fiir das kontinuicrliche 
Spektrum der Sonne mit ausreichender (lenauigkeit bcschreiben, indem 
man sagt, die Kurve sei zwischen 4500 und 7000 A cine Planck-Kurve 
der Temperatur 6650° entsprechend, wahrend sie im Ultraviolott jen¬ 
seits 4500 A, wo die beobachtete Kurve allerdings nicht sehr sicher ist, 
einige Zehntel GrOBenklassen tiefer als diese verliiuft. 


1 ) Loc. cit. S. 393. 
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In ahnlicher Weise kann die Plaskettsche Intensitatskurve fur die 
zentralen Teile der Sonnenscheibe (vgl. S. 452) im mittleren Bereich, wo 
die Messungen sicher sind, mit sehr groBer Genauigkeit durch eino 
Planck-Kurve mit T = 6750° dargestellt werden, wie aus Tabelle 26 
hervorgeht. 

Tabelle 26. 


X 

B-R 


B-R 

4796 A 

+ 07*005 

4000 A 

- 0\ n 02 

4896 

+ 0,010 

4094 

+ 0,06 

4948 

-0,018 

4333 

+ 0,07 

6062 % 

0,000 

4607 

-0,03 

6222 

0,000 

4660 

+ 0,01 

6368 

+ 0,002 

6035 

-0,02 

6609 

- 0,002 

6209 

-0,02 

6824 

- 0,002 

6687 

-0,06 


Die auBeren Teile der beobachteten Kurve werden innerhalb der 
Plaskettschen Maximalfehlerabschatzung der Tabelle 22 dargestellt, nur 
ein Wert (bei X -4333 A) fallt mitB-R gleich 0™07 i-OTOS etwas heraus. 
Die Plaskettschen Beobachtungen kOnnen also im ganzen Beobachtungs- 
bereich zwischen 4000 und 6700 A durch eine Planck-Kurve dargestellt 
werden. 

Zum Vergleich des Brill-Wilsingschen und des Plaskettschen Wertes . 
der Farbtemperatur sei noch bemerkt, daB durch Beobaehtung sowie 
durch Rechnung die Reduktion von Sonnenzentrum auf Sonnenscheibe 
zu etwa 350° bestimmt worden ist. Man hat also die Werte 6650° (Brill- 
Wilsing) und 6400° (Plaskett) miteinander zu vergleichen, eino befrie- 
digende Gbereinstimmung. 

Fiir Fixsterne ergibt sich folgendes. Einc Darstellung aller Punkte der 
beobachteten Intensitatskurven durch Planck-Kurven ist im allgemeincn 
nicht mttglich. Dies zeigen sehr deutlich namentlich die Beobachtungen 
Wilsings und Rosenbergs, wenn sie miteinander kombiniert werden 
(vgl. S. 454), sowie die Beobachtungen Jensens. Eb bleibcn bei dor 
Darstellung der Beobachtungen zwischen 3500 und 6400 A Reste 
von einigen Zehnteln GrOBenklassen iibrig. Der Gang der Reste ist aus- 
gepragt systematisch, in dem Sinne, daB dieB-R imUltraviolett positiv 
(beobachtete Intensitat kleiner als berechnete), im Gelb und Rot negativ 
sind. Beschrankt man sich auf die Darstellung der Beobachtungen 
zwischen 4500 und 6400 A, so ergibt sich, wie Brill 1 ) gezeigt hat, 


*) Loc. cit. S. 393. 
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eine geniigende tjbereinstimmung. Die Rest© betragen im allgemeinen 
nur einige Hundertstel GrOBenklassen. Die so bestimmten Planck-Kurven 
ergeben, dem oben angefuhrten Verhalten entsprechend, im Ultraviolett 
Reste bis zu etwa einer halben GrOBenklasse. 

Es ist nun noch das Problem der praktischen Ermittlung derjenigen 
Planck-Kurve, die sich einer vorgegebenen Intensitatskurve am beaten 
anschlieBt, zu erOrtern. In diesem Zusammenhang werden wir auch die 
Frage der Darstellung der Beobachtungswerte durch einen geeigneten 
Interpolationsansatz behandeln in dem Pall, wo die Planck-Kurven- 
Darstellung versagt. Es soli auch etwas naher auf die Prage eingegangen 
werden, wie Abweichungen vom Planckschen Gesetz mit Hilfe von 
relativen spektralphotometrischen Messungen festgestellt werden. 

Das Plancksche Gesetz heiBt (vgl. S. 62): 

c 2 ~ 14320/,-grad. (3) 


Die den spektralen Intensitaten entsprechenden GrflBenklassen werden 
hiermit [vgl. Gl. (9), S. 326]: 

- const +12, Slog A + 2,. r >log(e°* //T -l). (4) 

Das erste Glied in der Klammer ist gewOhnlich grofi gegen 1. Hier- 
durch wird die folgende Schreibweise von Gl. (4) nahegelegt: 


m- - const 4-12,51ogA 4 1,086- , ■ -i 2,15log(1-o“ Ca/1 ) 

1 a (5) 

(2,5 log e “1,086). 


Hier stellt das letzte (died ein kleines, oft so klcines Korrcktionsglicd 
dar, daB es vernachlassigt werden darf. Wiirdc man das betreffende 
Glied ganz vernachlassigen, so hiitte man: 

m- 1>,) const \• 12,5 log A i 1,086-* . (6) 

1 X 


Triigt man also inj[ 1M) -12,f>log A gegen 1/A auf, so crhalt man in der 
Naherung, mit dor (11. (6) gilt, eine (lerade. Die Neigung der (leraden 
ist gleich .l,086-e 2 /T. 

Fiir die GrOBcnklasscnunterschiede zweier Planck-Kurvcn, die den 
Temperaturen T x und T 2 entsprechen, erhalt man aus Gl. (5): 


ra (iM I i). m (W.a ) 1 


>const h 1,086 


/ C 2 \ 

\t r r r 2 J 


1 
A 

-0,/AT, 


(7) 


+ 2,Slog(1 -e' c,MT, )-2,5log(I. 
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Unter Vemachlassigung der beiden Korrektionsglieder erhalt man aus 
Gl. (7) einen Gl. (6) entsprechenden Ausdruek: 


2 > -const + 1,086 j y. (8) 

Tragt man also GrOBenklassenunterschiede gegen reziproke Wellen- 
langen auf, so erhalt man in der Naherung, mit der die Korrektions¬ 
glieder vemachlassigt werden diirfen, eine Gerade, deren Neigung pro¬ 
portional der Differenz der reziproken Temperaturen ist. 

Allgemein erhalt man aus der strengen Gl. (4): 

(m< pl >-12,5log 1) = l,086y (l-e _0, ^ T ) -1 . (9) 

Der Korrektionsfaktor in der Klammer zeigt die Anderung der Neigung 
der m A -12,6logl gegen 1/A-Kurve mit der Wellenlange. Aus Gl. (9) 
ergibt sich: 

(m^ PI,1) -mj pl,2) ) = 1,086 -1,086 (l-e"°* / ' lT *) _ 1 - (10) 

Nach dieser Gleichung kann die Anderung der Neigung der Kurve: 
GrOBenklassenunterschied gegen reziproke Wellenlange mit dor Wellen¬ 
lange beurteilt werden. 

Unter dem Gradienten g A einer beliebigen Intensitatskurve bei der 
Wellenlange A versteht man die folgende GrOBe: 

g* = 0,921 d ^ (m i -.12,r»log X) 

/ 1 l \ 

(0,921=-- -- -). 

\ 1,086 2,5loge / 

Entsprechend dieser Definition hat man fur den Gradienten einer 
Planck-Kurve nach Gl. (9): 



(1-e-o.MT)- 1 


( 12 ) 


In der Naherung, mit der der Korrektionsfaktor vemachlassigt werden 
kann, gilt: 


gl 




T 


(13) 


d. h. der Gradient einer Planck-Kurve ist naherungsweiso von der Wellen¬ 
lange unabhangig und proportional der reziproken Teniperatur. 

Der relative Gradient zweier beliebiger Intensitatskurven bei 
der Wellenlange X ist gegeben durch: 


d 
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oder kxirzer in unmittelbar verstandlicher Schreibweise: 

Ag x = 0,921 ~^Am x . (15) 

Der relative Gradient zweier Planck-Kurven ist nach Gl. (13) und (14) 
annahernd unabhangig von der Wellenlange und proportional der Diffe- 
renz der reziproken Temperaturen. 

Bestimmt man mit Siedentopp 1 ) fur eine beliebige Intensitatskurve 
den Gradienten in Abhangigkeit von der Wellenlange nach der Defini- 
tionsgleichung (11) und leitet - rein rechnerisch - aus jeder dieser GrOfien 
nach einer der Gl. (12) analogen Gleichung eine Temperatur ab, so erhalt 
man eine Reihe von Gradationstemperaturen die fur die vor- 
gegebene Intensitatskurve charakteristisch sind: 

fl«> 


Tabeillo 27. 


H 

M 

o 

3000 A 

3400 A 

o 

o 

00 

CO 

i 

4200 A 

4600 A 

5000 A 

5400 A 

5800 A 

6200 A 

6600 A 

7000 A 

7400 A 

© 

o 

00 

t- 

8200 A 

0,6 

1'!'57 

l'!*9r> 

2 V 1 30 

2"’03 

2\ n 9 f > 

CO 

3"'52 

3',” 7 8 

4',"02 

4',"26 

GG 

4',"70 

4\ n 90 

5',"09 

0,8 

0,81 

1,12 

1,42 

1,71 

1,99 

2,26 

2,51 

2,75 

2,98 

3,20 

3,41 

3,62 

3,81 

4,00 

1.0 

0,30 

0,59 

0,84 

1,09 

1,33 

1,57 

1,80 

2,02 

2,23 

2,44 

2,64 

2,82 

3,01 

3,18 

1.2 

0,11 

0,27 

0,45 

0,65 

0,86 

1,07 

1,27 

1,47 

1,66 

1,85 

2,04 

2,21 

2,39 

2,55 

1,4 

0,01 

0,09 

0,21 

0,36 

0,52 

0,70 

0,87 

1,05 

1,22 

1,40 

1,57 

1,73 

1,89 

2,05 

1,6 

0,01 

0,01 

0,07 

0,17 

0,29 

0,43 

0,58 

0,73 

0,89 

1,04 

1,19 

1,35 

1,49 

1,64 

1,8 

0,10 

0,01 

0,01 

0,05 

0,14 

0,24 

0,36 

0,49 

0,62 

0,76 

0,90 

1,03 

1,17 

3,30 

2,0 

0,25 

0,08 

0,01 

0,00 

0,04 

0,11 

0,20 

0,30 

0,42 

0,54 

0,65 

0,78 

0,90 

1,02 

2,2 

0,40 

0,20 

0,06 

0,01 

0,00 

0,04 

0,09 

0,17 

0,26 

0,36 

0,46 

0,57 

0,68 

0,79 

2,4 

0,71 

0,37 

0,17 

0,05 

0,01 

0,00 

0,03 

0,08 

0,15 

0,23 

0,31 

0,41 

0,50 

0,60 

2,6 

1,00 

0,58 

0,30 

0,14 

0,05 

0,01 

0,00 

0,03 

0,07 

0,14 

0,20 

0,28 

0,36 

0,45 

2,8 

1,32 

0,81 

0,47 

0,25 

0,12 

0,04 

0,00 

0,00 

0,02 

0,06 

0,11 

0,18 

0,24 

0,32 

3,0 

1,07 

1,07 

0,67 

0,40 

0,22 

0,10 

0,03 

0,00 

0,00 

0,02 

0,05 

0,10 

0,16 

0,22 

3,2 

2,05 

1,36 

0,89 

0,50 

0,34 

0,19 

0,09 

0,03 

0,00 

0,00 

0,02 

0,05 

0,09 

0,14 

3,4 

2,44 

1,07 

1,13 

0,75 

0,48 

0,29 

0,16 

0,08 

0,03 

0,00 

0,00 

0,01 

0,04 

0,08 

3,6 

2,85 

2,00 

1,40 

0,90 

0,04 

0,42 

0,25 

0,14 

0,07 

0,02 

0,00 

0,00 

0,02 

0,04 

3,8 

3,28 

2,35 

1,67 

1,18 

0,82 

0,56 

0,36 

0,22 

0,13 

0,06 

0,02 

0,00 

0,00 

0,01 

4,0 

3,73 

2.71 

1,97 

1,42 

1,02 

0,71 

0,49 

0,32 

0,20 

0,11 

0,06 

0,02 

0,00 

0,00 

4,2 

4,10 

3,08 

2,27 

1,67 

1,22 

0,88 

0,62 

0,43 

0,28 

0,18 

0,10 

0,05 

0,02 

0,00 

4,4 

4,00 

3,47 

2,59 

1,94 

1,44 

1,06 

0,77 

0,55 

0,38 

0,25 

0,16 

0,09 

0,04 

0,02 

4,6 

5,14 

3,86 

2,92 

2,21 

1,07 

1,26 

0,94 

0,68 

0,49 

0,34 

0,23 

0,14 

0,08 

0,04 

4,8 

5,04 

4,27 

3,20 

2,50 

1,01 

1,46 

1,11 

0,83 

0,61 

0,44 

0,31 

0,21 

0,13 

0,07 

r>,o 

0,14 

4,09 

3,61 

2,80 

2,16 

1,67 

1,29 

0,98 

0,74 

0,55 

0,40 

| 0,28 

0,19 

0,12 


') Voroff . Univ .- Stornw . Gottingen , Heft 3. 1928. 
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Aus der Definition der Gradationstemperatur ist ersichtlich, dafi die 
Gradationstemperaturen einer Planck-Kurve von der Wellenlange unab- 
hangig und gleich der der Planck-Kurve entsprechenden Temperatur sind. 

Die Plancksche Punktion B A (T) [vgl. Gl. (3)] ist mehrfach tabuliert 
worden 1 ). In Tabelle 27, S. 461 sind die entsprechenden GrOBenklassen 
nach Gl. (3) als Funktion der Wellenlange und der GrOBe c 2 /T tabuliert. 
Der Nullpunkt der GrOBenklassenzahlung ist fur jede Temperatur so 
festgelegt, daB die Maximumintensitat der GrtiBenklasse Null entspricht. 

Die folgende Tabelle gibt den Gradienten einer Eeihe von Planck- 
Kurven als Funktion von Temperatur und Wellenlange. Sie bildet einen 
Auszug aus einer von Jensen 2 ) gegebenen Tabelle. Wie man sieht, 
weichen die Gradienten bei maBigen Temperaturen nur wenig von 
c 2 /T ab. 

Tabelle 28. 


T 

e,/T 

0,4// 

*P(T) 

0,5// 

0,6// 

2000° 

7,18 

7,18 

7,18 

7,18 

4000 

3,60 

3;60 

3,60 

3,60 

6000 

2,39 

2,40 

2,41 

2,43 

8000 

1,79 

1,82 

1,85 

1,89 

10000 

1,43 

1,48 

1,52 

1,58 

12000 

1,20 

1,26 

1,32 

1,38 

14000 ' 

1,02 

Ul 

1,18 

1,26 

16000 

0,90 

1,01 

1,08 

1,16 

18000 

0,80 

0,92 

1,00 

1,09 

20000 

0,72 

0,86 

0,94 

1,03 

oo 

0,00 

0,40 

0,50 

0,60 


Hiermit haben wir die Hilfsrnittel entwickelt, die fiir die Diskussion 
der auf S. 459 aufgestellten Probleme erforderlich sind. 

Wilsing 3 ) ging bei der Diskussion seiner Sonnenbeobaehtungen so 
vor, daB er mit eineni genaherten Temperaturwert das kleine Korrek- 
tionsglied in Gl. (5) berechnete. Schreibt man (11. (5) in der Form: 

m^“ 12,5 log A-2,5 log (1 - e~ c,UT ) - const i 1,086 ^ 1 a -i b 1 , (17) 

X. A A 

so ist auf der linken Seite alles bekannt, indem fur m A die beobachteten 
GrtiBenklassen eingesetzt werden. Die rechte Seite ist ein Iinearer Aus- 

! ) Vgl. z. B. Handbuch d. Astrophysik Bd. 5, I, S. 134f. Berlin 1932; sichc auch 
loe. cit. S. 444 Anm. 1. 

2 ) Loc. cit. S. 446 Anm. 1. 

8 ) Loc. cit. S. 449 Anm. 1. 
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druck in 1/A. Die beiden Konstanten a und b dieses Ausdrucks bestimmte 
Wilsing durch eine Ausgleichung nach der Methode der kleinsten 
Quadrate. Aus Gl. (17) ergab sich unmittelbar c 2 /T und damit die ge- 
suchte Farbtemperatur. Eine Wiederholung der Rechnung, indem die 
Werte des Korrektionsglieds mit dem so gefundenen Temperaturwert be- 
rechnet wurden, war wegen der Geringfugigkeit der in Frage kommenden 
Abweichung uberfliissig. 

Brill 1 ) verglich bei seiner Diskussion die Beobachtungen von Wilsing 
und Rosenberg mit tabulierten GrflBenklassen fur Planck-Funktionen 
verschiedener Temperatur (vgl. Tabelle 27,'S. 461). Die beobachteten 
GroBenklassen wurden mit den Planck-GrOBenklassen fur drei verschie- 
dene Temperaturen verglichen, der Gang der Differenzen mit der rezi- 
proken Wellenlange wurde festgestellt, worauf auf den Gang Null inter- 
poliert wurde. Der Gang der Differenzen der GrOBenklassen zweier 
Planck-Kurven mit der reziproken Wellenlange ist im allgemeinen nahe 
linear [vgl. Gl. (8)]. 

Tragt man m A -12,5 log A gegen 1/A auf, so kann man fur verschiedene 
Werte der Wellenlangen den Gradienten nach Gl. (11) bestimmen. Mit 
Hilfe der Tabelle 28 ktanen die Gradienten leicht auf c 2 /T-Werte redu- 
ziert werden, und aus diesen findet man unmittelbar die zugehOrigen 
Gradationstemperaturen [vgl. Gl. (16)]. Die Ubereinstimmung der c 2 /T- 
Werte fiir verschiedene Wellenlangen ist ein Kriterium fiir die Giite der 
Darstellung durch eine Planck-Kurve. 

Aus relativen spektralphotometrischen Messungen kann man durch 
Auftragen der gemessenen GrOBenklassendifferenzen gegen die reziproken 
Wellenlangen nach Gl. (15) relative Gradienten ableiten. Kennt man 
genaherte Werte der absoluten Gradienten des Nullsternes, so kOnnen 
die relativen Gradienten leicht auf die entsprechenden c 2 /T-Differenzen 
reduziert werden. In der Tat geht aus Tabelle 28 hervor, daB namentlich 
fiir miiBige Temperaturen die in Betracht kommenden Reduktionen nur 
sehr wenig von der Teniperatur, d. h. von den Absolutwerten der Gra¬ 
dienten nbhangen. Die Ubereinstimmung der c 2 /T-Differcnzen fiir ver¬ 
schiedene Wellenlangen ist wiedcr ein Kriterium fiir die Mttgliehkeit der 
Darstellung der Beobachtungen durch Planck-Kurven. Etwaigo Ab¬ 
weichungen von der Konstanz sind auf Abweichungen der einon odor 
der andoren der verglichenen Intensitatskurven von Planck-Kurven, odor 
von Abweichungen beider, zuriickzufuhren. 

Bei starken Abweichungen von der Planck-Kurve kann man ver- 
suchen, die Beobachtungen durch einfache Jnterpolationskurven darzu- 
stellen. Man kann z. B. den folgenden Ansatz machen: 

J ) Loc. cit. 8. 393 Anrn. 1. 
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m A -12,5logA«a + )8y +y(y) 5 (18) 

wo a, /? und y willkiirliche Konstanten sind. Wie wir gesehen haben 
[vgl. Gl. (6)], ftihrt das Plancksche Gesetz sehr nahe zu einem linearen 
Ausdruck auf der rechten Seite von Gl. (18), so daB y gewissermaBen 
ein MaB fur die Abweichung von der Planck-Kurve darstellt. Durch einen 
Ansatz der Form Gl. (18) kann man die Beobachtungen im Bereich 
zwischen 3900 und 7000 A gut darsteUen. Fur relative Beobachtungen 
kann man den folgenden Ansatz machen: 

“At By + c(y) 2 > (19) 

der dem obigen Ansatz Gl. (18) entspricht. Den beiden Ansatzen Gl. (18) 
und (19) entsprechen, wie aus Gl. (11) bzw. (15) hervorgeht, lineare 
Ansatze fiir die Gradienten bzw. die relativen Gradienten. 


§ 5. Die erreichbare Genauigkeit 
bei der Bestimmung von Farbtemperaturen. 


In den vorigen Paragraphen wurde der Gradient g A naoh Gl. (11) als 
der Neigung der Kurve m A -12,5logA gegen 1/A proportional deliniert. 
Die Genauigkeit, mit der der Gradient bestimmt wird, hangt ab von 
der Genauigkeit, mit der die Grofienklassen m A bestimmt sind, und ferner 
von der Breite des Wellenlangenbereichs, der fiir die Bestimmung des 
Gradienten zur Verfiigung steht. Die lctzgenannte GrttBo ist irn allge- 
meinen auf hftchstens einige Tausend Angstrom bcsehrankt; bei merk- 
licher Abweichung der zur Bestimmung des Gradienten dienenden 
Kurve von der Geradlinigkeit, einer merklichen Abweichung vom Planck- 
schen Gesetz entsprechend, wird man den Wellenliingen bereich kleiner 
wahlen miissen, etwa von einer Breite von 1000 A. Innerhalb eines 
so begrenzten Wellenlangenbereichs kOnnen wir den Gradienten als 
Differenzenquotienten schreiben: 


g,.~ 0,921 


A (np -12,5 log A) 


Ein Wellenliingen bereich 
herum ergibt: 


A (1/A) 
von 1000 A 

*2,5/*. 


(1/A) 


( 20 ) 

Breite um etwa 5000 A 

( 21 ) 


Einem zufalligen MeBfehler von O'POS in der GrMlenkluHsendiffcrenz 
iin Ziihler von Gl. (20) entspricht somit eine Unsicherheit des Gradienten 
von etwa 0,12/*. Aus Gl. (16) ist ersichtlich, daB die Unsicherheit in 
<VT gr , wo T sr die zum Gradienten gehOrende Gradationstcmperatur 
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ist, etwa gleich groB ist. Allgemein sind also die Unsicherheiten der rezi- 
proken Gradationstemperaturen fur alle Temperaturen ungefahr gleich. 
Sie sind natiirlich proportional den Unsicherheiten der photometrisch 
gemessenen GrOBenklassen und umgekehrt proportional der Breite des 
fur die Ermittlung der Gradation benutzten Wellenlangenbereichs. 

Bei der Gradationstemperatur 20000° ist c 2 /T gleich etwa 0,7,41, ein 
Fehler von 0,12/4 bedeutet also einen Fehler von 15-20% in der er- 
mittelten Temperatur, also von etwa 3000-4000°. Bei der Gradations¬ 
temperatur 3000° ist c 2 /T gleich etwa 4,8/«, ein Fehler von 0,12 /4 er- 
gibt nur einen Fehler von 2,5%, d. h. etwa 75°. 

Das iiber Gradationstemperaturen Gesagte gilt natiirlich unmittelbar 
auch fur die auf Grund des Planckschen Gesetzes ermittelten Farb- 
temperaturen. 

Es geht aus dem eben Entwickelten hervor, daB die zufalligen photo- 
metrischen MeBfehler Fehler in der Temperaturbestimmung ergeben, die 
in Prozenten ausgedriickt etwa proportional der Temperatur, in abso- 
lutem MaB etwa proportional dem Quadrat der Temperatur sind. 

Bei der Temperaturbestimmung mit Hilfe von Farbenindices sind die 
Verhaltnisse ahnlich (vgl. S. 422). 

Ganz abgesehen von dem EinfluB der zufalligen MeBfehler sind die 
Verhaltnisse in den Atmospharen der heiBeren Sterne durch Intensitats- 
messung im erreichbaren Teil des kontinuierlichen Spektrums verhaltnis- 
maBig soli lech ter charakterisiert, weil bei diesen der grOBte Teil des 
Spektrums weit im Ultraviolett jenseits der durch die Absorption in der 
Erdatmosphare gesetzten Grenze bei 2950 A liegt. 

§ 6. Der EinfluB des Absorptionsspektrums auf die 

vorliegenden Beobachtungen des kontinuierlichen Spektrums. 

In den Paragraphen 2 und 3 haben wir gesehen, daB die Vermeidung 
der Absorptionslinien zur Festlegung des kontinuierlichen Spektrums 
keine einfachc Aufgabe ist. Es fragt sieh, in welchem Grad die Lttsung 
der Aufgabe bei den vorliegenden Beobachtungsreihen gelungen ist. 

Bei den Plaskettschen Sonnenbeobachtungen diirfte dor EinfluB des 
Absorptionsspektrums ziemlich weitgehend, wenn auch nicht vollkom- 
men, eliminiert sein (vgl. Tabelle 21, S. 451). Aus dem Vergleich der 
Wilsingschcn Sonnenbcobachtungen mit den Plaskettschen sieht man, 
daB die Wilsingschcn Beobachtungen im langwelligen Gebiet praktisch 
frei von dem EinfluB der Absorptionslinien sind, daB aber jenseits von 
etwa 4500 Angstrom dies nicht mehr der Fall ist. Ferner geht aus dem 
Vergleich der AnBOTschen und der MuLLERschen Sonnenboobaehtungen 

Ilandb. (1. KxperlmontnlphyHik, lid. XXVI. 30 
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(vgl. S. 447 und 448) mit denen von Plaskett und Wilsing hervor, 
daB auch diese fur grOflere Wellenlangen nicht merklich gefalscht sind. 

Aus den fiir die Sonnenbeobachtungen gefundenen Resultaten kOnnen 
auch einige Schliisse in bezug auf die Sternbeobachtungen gezogen 
werden. Hier ist im allgemeinen die benutzte Dispersion erheblich kleiner, 
jedoch diirfte sie im langwelligen Gebiet liber 4500 Angstrom bei Sternen 
vom Sonnentypus ausreichen, urn Resultate zu geben, die durch den 
Einflufl des Absorptionsspektrums nicht merklich gefalscht werden. Bei 
Sternen von fruheren Spektraltypen diirfte der Einflufi des Absorptions¬ 
spektrums in diesem Wellenlangenbereich noch geringer sein. Bei den 
Spektralklassen K und M ist dagegen der Einflufi der Absorptionsbanden 
sicher betrachtlich. Im Ultraviolett ist der EinfluB des Absorptions¬ 
spektrums wahrscheinlich immer bedeutend, auBer vielleicht bei den ganz 
friilien Typen. . 

Jensen 1 ) hat die Frage des Einflusses des Absorptionsspektrums fur 
Sternbeobachtungen in folgender Weise untersucht. Die zuerst mit 
schmalem Registrierphotometerspalt (0,025 mm) vermessenen Spektren 
(vgl. S. 446) wurden nachtraglich mit breitem Spalt (bis 0,75 mm) ver- 
messen, wodurch eine Verschmierung von Absorptionsspektrum und kon- 
tinuierlichem Spektrum auf der Platte erreicht wurde. Sodann wurden 
die erhaltenen Resultate verglichen. Es ergaben sich keine sehr groBen 
Unterschiede der MeBreihen. Waren die Jensenschen Messungen mit 
schmalem Spalt vom Absorptionsspektrum unbeeinfluBt, so kOnnte man 
also schlieBen, daB dies auch nur in geringem MaB bei Messungen bedeu¬ 
tend geringerer Dispersion der Pall ware. Dies ist jedoch im Ultraviolett 
nicht sicher. 

Das Jensensche Resultat zeigt, daB man mit geringen und mittleren 
Dispersionen nahe ubereinstimmende Resultate in bezug auf die Inten- 
sitatskurve erhalt. Dasselbe zeigt auch die Ubereinstimmung der Sonnen¬ 
beobachtungen Wilsings mit denen von Abbot und Muller (vgl. oben). 
Man erhalt somit im allgemeinen wohldefinierte Intensitatskurven, auch 
wenn nicht das eigentliche kontinuierliche Spektrum erfaBt wird, in dem 
Sinne, daB die Intensitatskurven in einem ziemlich weiten Bereich von 
den Aufnahmeumstanden unabhangig sind. 

Die Frage des Einflusses der Absorptionslinien auf die Messungen des 
kontinuierliehen Spektrums kann auch an Hand der Messungen von 
Totalabsorptionen von Absorptionslinien beurteilt werden. Hiervon wird 
in §10 und §11 die Rede sein. 

Fiir das Sonnenspektrum kann die Ubereinstimmung der ermittel- 
ten Kurven des kontinuierliehen Spektrums mit einer Planck-Kurve als 


A ) Loc. cit. S. 446 Anm. 1. 
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Kriterium fur die Unabhangigkeit der Messungen vom Absorptionsspek- 
trum benutzt werden. Auf Grund von Beobachtungen der Randverdunk- 
lung der Sonne im kontinuierlichen Spektrum kann man namlich theo- 
retisch - auf Grund zweier wohlbegrlindeter Annahmen liber den physi- 
kalischen Zustand der Sonnenatmosphare - die Form der Intensitats- 
kurve des kontinuierlichen Spektrums voraussagen (vgl. S. 551). Auf 
diesem Weg findet man, daB die genannte Kurve sehr nahe mil einer 
Planck-Kurve zusammenfallen muB. Es sei in diesem Zusammenhang 
bemerkt, daB der EinfluB der Absorptionslinien auf die Randverdunk- 
lungsbeobachtungen nur gering ist, weil das Absorptionsspektrum liber 
die Sonnenscheibe nicht sehr veranderlich ist, wie von Lindblad 1 ) bei 
der Diskussion dieser Frage hervorgehoben wurde. Gegen die alteren 
Beobachtungen bestand somit ein Widerspruch, der aber durch die Be¬ 
obachtungen von Plaskett und von Fabby und Buisson (vgl. S. 450 
und 451) geklart wurde. 

Es sei in diesem Zusammenhang ausdriicklich betont, daB die nahe 
t)bereinstimmung mit Planck-Kurven nur im Falle der Sonne und von 
Sternen des Sonnentypus ein Kriterium fiir die Zuverlassigkeit von Be¬ 
obachtungen des kontinuierlichen Spektrums darstellt. Fiir die friihen 
Typen sind im (legenteil theoretisch ziemlich groBe Abweichungen 
vom Planckschen Gesetz zu erwarten, wie Biermann 2 ), Unsold 3 ) und 
Pannekoek 4 ) gezeigt haben. 

§ 7. Messungen von Linienkonturen. 

Wie in § 1 crwahnt, wird man versuchcn, die spektralphotome- 
trischen Messungen im kontinuierlichen Spektrum durch Messungen von 
Linienkonturen (Linionprofilen) zu erganzen. Bis jetzt ist man bei 
Fixsternspcktrcn nur in der Lage gewesen, die Konturcn der allcrbrci- 
testen Union zu untersuchen. Wir besprechen deshalb, wie im Fall des 
kontinuierlichen Spektrums, die Messungen im Sonnenspektrum, die 
weiter fortgeschrittcn sind, zugleieh mit den Messungen in Fixstern- 
spektren. 

Der Vcrlauf einer Linienkontur wird durch Vorgleich mit dem konti- 
nuierlit^hen Spektrum charakterisiert. Das kontinuierlidie Sf)cktrum 
wird fiber die Linio hinweg interpoliert (vgl. S. 441), und es wird fiir cine 
geniigende Anzahl von Wcllenlangcn innerhalb der Ijinio festgestellt, 

J ) Acta Ht'g. Soc. lipsala 6, 21. 1923. 

2 ) V<iroff. Univ.-St<Tiiw. Gottingen 34 und 37. 1933. 

3 ) Z. f. AHimphyw. 8, 22/5. 1934. 

4 ) Monthly Not. Hoy. Astron. Soc. 95, 529. 1935. 


30* 
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einen wie groBen Teil r der Intensitat lj kont) des interpolierten konti- 
nuierlichen Spektrums, die wirklich gemessene Intensitat l k betragt: 



Es kommt somit auf die Messung eines Intensitatsverhaltnisses bei 
gleicher Wellenlange an. Die Messungen wurden bis jetzt fast ausschlieB- 
lich auf photographisehem Wege angestellt. Der Gang der Messung liegt 
auf der Hand. Ein Spektrum von genugend groBer Dispersion wird auf- 
genommen und etwa mit einem Registrierphotometer ausgewertet. Durch 
besondere Eichmessungen wird der Zusammenhang zwischen Registrier- 
photometerausschlag und effektiver Intensitat cp x I k ftir die Wellenlange A 
festgestellt (vgl. S. 772). Sodann ermittelt man die Kurve der wirk- 
samen Intensitaten im Bereich der Linie und in angrenzenden absorp- 
tionsfreien Bereichen. Bei schmalen Linien darf man die Spektralemp- 
findlichkeiten cp k als konstant ansehen, die genannte Kurve zeigt dann 
direkt den wahren Intensitatsverlauf. Bei breiteren Linien darf man 


jedenfalls voraussetzen, daB <p k I ?m fur jede Wellenlange im Bereich der 
Spektrallinie zwischen den (p k I k im kontinuierlichen Spektrum unmittel- 
bar auBerhalb der Linie linear interpoliert werden darf, indein man ver- 
meiden wird, eine photographische Platte zu benutzen, die gerade im 
Bereich der zu untersuchenden Linie starke Empfindlichkeitsanderungen 
zeigt. Man bestimmt also hier: 


(9ih) 

x (^L)» * 


(23) 


Besondere Untersuchungen der Abhangigkeit der Plattenempfindlich- 
keit, der Durchlassigkeit der Optik und der Extinktion von der Wellen¬ 
lange sind uberflus8ig. 

Das vorliegende photometrische Problem ist somit relativ einfaeh. Es 
handelt sich durchweg, evtl. mit der gerade erwahntcn Modifikation, 
um Messungen, die als bei gleicher Wellenlange stattfindend anzusehen 
sind. Ferner sind die zu xiberbrtickenden IntensitatsvcrhaltniHse nieht 
sehr grofi, selten iiber 1:30. Es werden im allgemeinen Spektren von 
einer Breite, die die natiirliche Breite iibersteigt (vgl. S. 358), aufgenom- 
men, so daB es sich um photographische Flachenphotometrie handelt. 
Die Eichmessungen zur Festlegung der Skala durfen dann im Labora- 
torium gemacht werden. 

Die praktischen Schwierigkeiten liegen vielmehr in dem Problem dor 
Erreichung einer im Vergleich zur Linienbreite geniigenden Dispersion. 
In der Tat hat man sich bis jetzt wegen der im allgemeinen groBen Forde- 
rungen an die Dispersion fur die Messung relativ schmaler Linien, wie schon 
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erwahnt, auf Messungen im Sonnenspektrum beschranken miissen. Wegen 
der relativen Lichtschwache auch der helleren Fixsterne ist man hier 
auf die Benutzung kleinerer Dispersionen angewiesen. Wir betrachten 
im folgenden die in Verbindung mit der begrenzten Dispersion entstehen- 
den Probleme. 

§ 8. Die Verschmierung des Spektrums durch den Spektrographen. 

Ehe zu einer exakteren Behandlung der Frage der Verschmierung des 
Spektrums durch den Spektrographen iibergegangen wird, seien einige 
orientierende Bemerkungen vorausgeschickt. Ein Spaltspektrograph 
gibt allgemein bei Beleuchtung mit streng monochromatischem Lioht 
kein unendlich schmales Spaltbild, sondern ein Spaltbild endlicher Breite. 
Indem man von den schwachen Fortsetzungen des Beugungsbildes ab- 
sieht, kann man praktisch qualitativ von einer gewissen Breite 2Ab des 
Spaltbildes reden. Die Breite des Spaltbildes hangt von der benutzten 
Spektrographenoptik und Spaltbreite ab. Bei Beleuchtung mit nicht 
monochromatischem Licht liefert der Spektrograph ein unreines Spek- 
trum, in dem Sinne, daB an jeder Stelle im resultierenden Spektrum in 
der Fokalebene des Spektrographen ein gewisser Wellenlangenbereich 
wirksam ist. Der wirksame Wellenlangenbereich 2 AX ist an jeder Stelle 
durch die Breite 2 Ah des Spaltbildes, gemaB der GrOBe der Dispersion 
in Angstrom ausgedriickt, gegeben (AX**Ah). Die Reinheit R eines 
Spektrums wird gewOhnlich als 

R - XIAX (24) 

definiert. 

Diese Definition entspricht der Tatsache, daB etwa zwei Dubletts im 
Abstand AX noch getrennt werden kttnnen. Wir begniigen uns vorlaufig 
mit der angcfuhrten Definition der Reinheit,. werden aber weiter unten 
eine strengere Definition forniulieron. 

Bei spaltloson Spektrographen liegen die Verhaltnisse ahnlich, 
hier tritt nur an Stelle der Spaltbreite die durch Beugung, Bildfehler 
und Luftunruhe gcgebene natiirliche Breite der Lichtquelle (vgl. S. 359). 

Die Reinheit der fur die Aufrmhme von Fixsternspektren benutzten 
Spektrographen betriigt hOchstens einige Tausend, so daB mit diesen 
also Wellenlangenbereiche von mindestens einigen Angstrom Breite er- 
faBt werden. Unter IJmstanden betragt die Reinheit nur einige Hundert. 
Es ist unmittelbar ersichtlich, daB mit diesen Hilfsmitteln nur Linien, 
die eine Breite von etwa 5-10 A und mehr haben, untersucht werden 
kOnnen. Hierdurch ist man praktisch auf die Untersuchung der Wasser- 
stofflinien in den friiheren Typen und der Linien K und H des einfach 
ionisierten Calciums in den spateren Typen beschrankt. 
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Bei Untersuchungen des Sonnenspektrums hat man Spektrographen 
mit Reinheiten bis zu etwa 100000 benutzen kOnnen. Hiermit sind Unter¬ 
suchungen von Linien mit einer Breite von einigen Zehnteln Angstrom 
mOglich geworden, und damit einer relativ groBen Anzahl von Sonnen- 
linien. Bei Linien von der Breite eines Zehntels Angstrom ist bei der Er- 
mittlung von Linienkonturen auf die endliche Reinheit des Spektro¬ 
graphen Riicksicht zu nehmen. Die Konturen der breiteren Linien des 
Sonnenspektrums konnten bei der genannten Reinheit mit groBer Sicher- 
heit bestimmt werden. 

Wir gehen jetzt zu einer exakteren Behandlung iiber, indem zunachst 
die Frage der Lichtverteilung bei monochromatischer Beleuchtung des 
Spektrographen erOrtert werden soil. 


Bei einem idealen Gitterspektrographen mit unendlich 
schmalem Spalt ist die fragliche Lichtverteilung durch den folgenden 
Ausdruck gegeben 1 ): . 


-—- — , . 


(25) 

wo 

7th 



a = -^-cos (pAcp 

(26) 

oder 

7lR 



a - - • Aq>. 

(27) 


Hier ist I 0 die Intensitat ini Zentrum des Beugungsbildes, I die Inten¬ 
sitat im Winkelabstand Acp von diesem Zentrum, q> die Winkelablenkung 
von der Gitternormale; b ist die Breite des (Jitters (senkrecht zu der 
Richtung der Gitterstriche gemessen), B die auf die Austrittsri(*htung 
des betrachteten Strahles projizierte Breite des Gitters. 

Die beiden ersten Minima der Intensitat liegen mit I 0 bei a n % 
d. h. nach Gl. (26) bzw. (27) fur 


A<p { 


, 0 ) 


(28) 


A A 
bcos (p B * 

Die Abhiingigkeit der Winkelablenkung (p von der Wellenlilnge und 
damit die Dispersion ist (bei senkrcchtem Einfall des Lichtes auf das 
Gitter) durch den Ausdruck: 


sin <p -k* A/d (k-0,1,2...) (29) 

gegeben, wo k die Ordnung des Spektrums, d die Gitterkonstante (d. h. 
die lineare Periode des Gitters) bedeuten. In differentieller Form Iautet 
Gl. (29) (und zwar jetzt fur beliebigen Einfallswinkel): 


cos cpdcp « -dA. 


(30) 


*) Vgl. Handbuch d. Experimentalphysik 21, 2S1. Leipzig 1927, sowio otwa 
M. Born, Optik. Borlin 1933. 
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Dem Winkelabstand Acp {l) in Gl. (28) entspricht nach Gi. (30) ein 
Wellenlangenunterschied zU (1) : 


oder nach GL (28): 


cos 9 o* AcpM = 

AW d 
A " kb ‘ 


(31) 

(32) 


Das Verhaltnis zwischen A und AA a) wird definitionsgemafi als das 
AuflOsungsvermOgen A des idealen Gitters bezeichnet. 1st m die 
Zahl der Striche im Gitter, so gilt nach GL (32): 



kb 


r = k • m, 


(33) 


das AuflOsungsvermOgen ist also gleich dem Produkt aus der Ordnungs- 
zahl des betrachteten Spektrnms und der Strichzahl des Gitters. 

Den Ausdruck GL (26) fur die nach GL (25) fur die Intensitat mafi- 
gebende GrftGe a kOnnen wir mit Hilfe von GL (30) schreiben: 


a 


kb AX 
d A 


(34) 


oder unter Einfuhrung des Auflasungsvermftgens nach Gl. (33): 

a-wA^. (35) 

Die GL (25) und ( 35 ) zeigen, wie monochrormitisches Licht, das den 
Spalt beleuchtet, im Beugungsbild verteilt ist, indeni der Ort im Beu- 
gungsbild (lurch diejenige Wellenlange charakterisiert wird, deren Beu¬ 
gungsbild am betreffendcn Ort sein Zcntrum hat. Je grtiGcr das Auf- 
losungsvermOgen A, desto schneller wachst a mit der Wellenlangen- 
abweichung und desto schneller wird die Intensitat nach GL (25) ver- 
schwindend klein. 


Fiir einen idealen Prismenspektrographen mit unendlieh 
sehmalem Spalt gilt (Prisma im Minimum der Ablonkung) analog 
Gl. (25) bis (27): 



'-'.r.T 

(3«) 


Tcb . 

a - cos cf)A(fj 

A 

(37) 

oder 

7l\l . 

a “ ■, • Aq). 

A 

(38) 



Hier ist b die Lange der bciden (gleichen) Seiten des Prismas am 
brechenden Winkel, cp der Winkel zwischen dem austretenden Strahlen- 




472 B. Stbomgken: Aufgaben. und Probleme der Astrophotometrie. 


bundel und der Prismennormalen, B die Breite des austretenden (im 
Minimum der Ablenkung gleich der des eintretenden) Strahlenbtindels in 
der Ricbtung senkrecht zum Strahlenbiindel. Es ist hierbei vorausgesetzt, 
daJB das Prisma voUstandig beleuchtet wird. Ist die Strahlenbegrenzung 
etwa durch das kreisfOrmige Kollimatorobjektiv bestimmt, so wird die 
Beugungsfigur etwas abweiekend. In diesem Ealle ist auch der Einflufi 
der Verbreiterung des Spektrums zu beriicksichtigen. Da die fraglichen 
Unterschiede nicht grofi sind, gehen wir auf diesen Punkt nicht naher ein. 

Analog zu 61. (28) gilt jetzt wieder: 


Acp 


,( 1 >, 


B 


(39) 


bcosg? 

Die Anderung des Austrittwinkels <p mit der Wellenlange, die Winkel- 
dispersion, ist bekanntlich im Minimum der Ablenkung gegeben durch 


, w dn 
^-B dJ 


dA, 


(40) 


wo w die Lange der Basis und n den Brechungsindex des Prismas be- 
zeichnen. 

Aus 61. (39) und (40) findet man in Analogic mit 61. (32): 

_1 

T 


oder 


dn 

W dl 

X dn 
= 21< r > “ W 'dA' 


(41) 

(42) 


Das AuflOsungsvermOgen eines idealen Prismenspektrogra])hen mit 
unendlich schmalem Spalt ist somit gleich dem Produkt aus der Lange 
der Prismenbasis (bei mehreren Prismen mit additiven Dispersionen der 
Summe der Basislangen) und der Anderung des Brechungsindex mit der 
Wellenlange. 

In Analogie mit 61. (35) gilt auch hier, wie aus 61. (38), (40) und (42) 
ersichtlich: a} 

ol = tzA * (43) 


Bekanntlich macht es keine grOBeren praktischen Schwierigkeiten, 
Gitter mit einer Strichzahl von der GrOfienordnung 100000 herzustellen, 
mit A-Werten nach Gl. (33) von einigen Hunderttausend, je nach der 
Ordnung in der beobachtet wird. Fur schweres Flintglas erreicht dn/dA 
im Violett einen Wert von einigen Tausend cm -1 ; dn/dA ist ungefahr 
proportional A -3 . Damit im Violett mit Prismen ein A-Wert nach Gl. (42) 
von 100000 erreicht wird, muB die Weglange durch das Prisma (oder die 
Prismen) einige Dezimeter betragen. Bei diesen Weglangen wird kurz- 


IV. Kap. § 8. Die Verschmierung des Spektrums durch den Spektrographen. 478 


wellige Strahlung stark absorbiert. Uviolglas- und Quarzprismen, die fur 
ultraviolettes Licht noch ziemlich durchlassig sind, sind hier giinstig, 
weil, wie aus dem A _3 -Gesetz ersichtlich, die Dispersion im Ultraviolett 
grofi ist. 

Fur ideale Gitter- und Prismen-Spektrographen mit endlicher 
Spaltbreite wird das Beugungsbild modifiziert. Unter der Vorausset- 
zung, daB der Spalt in seiner ganzen Breite von inkoharenter Strahlung 
beleuchtet wird, findet man das Beugungsbild als Sumrhe der Beugungs- 
bilder von unendlich schmalen Elementarspalten, in die man den Spalt 
zerlegt denken kann [vgl. Gl. (25) und (27) bzw. (36) und (38)]: 



a -f- o/2 

I - const • f 

(44) 


a-o/2 


mit 

ttB 

«. t j. 

(45) 

und 

ttB d 

A b) 

(46) 


wo S der der linearen Spaltbreite s nach der Brechung in Kollimator und 
Prisma entsprechenden Winkelbreite des Spaltes ist. Man hat also (im 
Minimum der Ablenkung): 


S 


s 

fTicoiiT 


(47) 


und 


B s 

G ■“ 71 f(Koll) X 5 


(48) 


wo f (Koll) die Brennweite des Kollimators bezeichnet. Die GrttBe B/f (Koll> 
wird im allgemeinen ungefahr gleich dem Offnungsverhaltnis des Kolli- 
mators sein (vgl. oben S. 472) und folglich auch ungefahr gleich dem 
Offnungsverhaltnis des in Verbindung mit dem Spektrographen benutzten 
Reflektors oder Refraktors. 

Schustkr 1 ) hat das in Gl. (44) auftrctende Integral als Funktion der 
GrOlien a und a durch numerische Quadraturen untersucht und so den 
EinfluB der Spaltbreite auf das Spaltbild genau studieren kOnnen. Abb. 5 
zeigt die Intensitatsverteilung im Spaltbild fiir unendlich schmalen Spalt 
sowie fur verschiedene endliche Spaltbreiten. 

Bei den nicht-idealen Gitter- und Prismen-Spektrographen 
der Praxis wird die Liehtverteilung im Spaltbild bei monochromatischer 
Spaltbeleuchtung im allgemeinen von der gerade diskutierten abweichen. 


J ) Astrophys. Joum. 21, 197. 1905. Vgl. auch L. S. Oknstein und M. Minnakht, 
Z. f. Phys. 43, 404. 1927. 
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Dies wird durch eine Beihe verschiedener Ursachen bewirkt: 1. Kleine 
UnregelmaBigkeiten in der Gitterteilung bzw. kleine optische Unvoll- 
kommenheiten im Prisma (Schlieren) bewirken entsprechende kleine Ab- 
weichungen in der Abbildung. Kleine periodische UnregelmaBigkeiten in 
der Gitterteilung geben zu den sog. Geistern - Satellites deren Abstande 
vom Hauptbild durch die Periode der UnregelmaBigkeit bestimmt sind - 

Intensifat 



Abb. 5. Intenaitatavorteilung im Spaltbild einoH idoalon Spaltspoktrographon bei 
monochromatischer Bestrahlung des Spaltos. A fur unendlich Hohnmlon ttpalt, 
d. h. B fiir aj7i= 1; C fiir rrJjt — 2. Fiircr/jr^. 1 ^' iat di<vTntonHituhwortoihing 

praktiHch mit dor durch dio Kurvo A dargcntollton idontiscli. Dor V(>rlauf dor 
Kurvon fiir nogativo AbsziHson ist durch dio vorhandeno Symmotrio uni dio Ordi- 

natonachso fostgelegt 1 ). 

AnlaB. 2. Die Streuung des Lichtes in alien Teilen der benutzten Spektro- 
graphenoptik modifiziert ebenfalls die Lichtverteilung in der Brennebene 
des Spektrographen. 3. Die geometrischen Bildfehler des Kollimators 
und der Kamera sowie optische Unvollkommenheitea in die,sen iindern 
die Lichtverteilung im Spaltbild. Im allgemeinen wird die Spektro- 
graphenoptik aplanatiseh sein, so daB hauptsachlich Astigmatismus und 
Bildfeldkriimmung sowie chromatische Bildfehler in Frage kommen. 

Allgemein gilt, daB die genannten Faktoren immer im Sinne einer 
Verbreiterung des Spaltbildes wirken. Im gunstigsten Falle wird bei 

x ) Nach don von A. Schuster, Astrophys. Journ. 21, 206. 1905, angofiihrton 
Zahlenwerten. 
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den in der Praxis benutzten Spektrographen die theoretiseh berechnete 
Reinheit des idealen Spektrographen erreicht. 

Zusammenfassend kann also behauptet werden, daB bei monochroma- 
tischer Spaltbeleuchtung der Wellenlange X 0 ein Spaltbild entsteht, in 
dem die Lichtverteilung durch eine fur den Spektrographen charakte- 
ristische Funktion Tr t 

bestimmt ist. Durch den Index X 0 wird zum Ausdruck gebracht, daB die 
charakteristische Funktion von der Wellenlange der betrachteten Strah- 
lung abhangig ist. Die charakteristische Funktion hat ein ausgepragtes 
Hauptmaximum an einer Stelle, die wir als den Ort des Spaltbildes fur 
die Wellenlange X 0 bezeichnen kttnnen, erstreckt sich aber liber das ganze 
Spektrum. Die Intensitatsverteilung wird durch die charakteristische 
Funktion in Abhangigkeit von der Wellenlange gegeben, wobei die Orts- 
beschreibung durch eine Wellenlange wie gewOhnlich den Sinn hat, daB 
mit dem Ort X diejenige Stelle im Spektrum gemeint wird, wo das Haupt¬ 
maximum fiir die Wellenlange X gelegen ist. 

Fur ideale Gitter- und Prismen-Spektrographen kann die charakte¬ 
ristische Funktion K Ao (A~A 0 ) theoretiseh nach Gl. (44) bis (48) berechnet 
werden. Im allgemeinen muB die K-Kurve aber experimentell bestimmt 
werden. Hat man jedoch im Laboratorium festgestellt, daB ein Spektro- 
graph eine Emissionslinie (z. B. die grime Quecksilberlinie) ohne merk- 
liche Geister zeigt, daB ferner z. U. Dubletts etwa bis herab zur theore- 
tischen Grenze getrennt werden kOnnen, und schlieBlich, daB das Streu- 
licht an den Enden des Spektrums nicht auffallend ist, so darf man 
annehmen, daB die theoretische K-Kurve ein ziemlich richtiges Bild der 
tatsachlichen Verhaltnisse gibt. Wir werden weiter unten auf die Frage 
der expcrimentellen Bestimmung der K-Kurve noch zuriickkommen. 

Bisher war von der Lichtverteilung in der Fokalebene des Spektro¬ 
graphen die Rede. Wir betraehten jetzt die resultierende Lichtverteilung 
in der empfindliehen Schieht einer in der Fokalebene angebrachten 
photographischen Platte. lnfolge der Lichtstreuung in der empfindlichen 
Schieht (vgl. S. 355 und 080) wird diese im allgemeinen von der durch 
den Spektrographen allcin hervorgerufenen abwcichen. Nur wenn die 
lineare Dispersion (bei groBer Kamerabrcnnweite) sehr groB gegenliber 
der Reinheit ist, hat dieser Effekt praktisch keinen EinfluB auf die Licht¬ 
verteilung, weil dann die Intensitat innerhalb von Gebieten, die mit- 
einander durch Streuung merklich in Wechselwirkung stehen, nicht stark 
veranderlich ist. 

Bei Flatten von derselben Sorte darf inan annehmen, daB die Streu- 
wirkungen gleieh sind. Infolgedessen kann mit einer charakteristischen 
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Lichtverteilungskurve - K-Kurve - des Spektrographen einschlieB- 
lich der photographischen Platte gerechnet werden. Bei einer 
experimentellen Untersuchung der K-Kurve wird man eben diese er- 
mitteln. Die K-Kurve des idealen Spektrographen ist anwendbar, wenn 
die obenerwahnten Bedingungen erfullt sind, und zwar die AuflOsungs- 
bedingung gerade bei photographischen Aufnahmen mit der fraglichen 
Plattensorte. 

Wir kftnnen jetzt dazu iibergehen, die resultierende Intensitatsvcrtei- 
lung in der Fokalebene bzw. der empfindlichen Schicht einer photogra¬ 
phischen Platte zu betrachten, wenn der Spalt mit nicht-monochroma- 
tischem (weiBem) Licht beleuchtet wird. Jede im weiBen Licht vertretene 
Wellenlange A 0 gibt jetzt an einem beliebigen Ort, den wir wieder durch 
eine Wellenlange A charakterisieren wollen, einen Beitrag zu der resul- 
tierenden Intensitat. Der Beitrag ist proportional dem Produkt aus der 
Intensitat I Ao und dem Wert der Verteilungsfunktion K Ao (A-A 0 ) fur die 
Wellenlange A. Durch Integration liber das ganze Spektrum erhalt man 
die resultierende Intensitat in der Fokalebene bzw. der empfindlichen 
Schicht am betrachteten Ort: 

jOPlatte) K A| (X- A 0 )dA 0 . (49) 

0 

Diese von Wadsworth 1 ) aufgestellte Integralgleichung gibt die Be- 
ziehung zwischen der - gesuchten, wahren - Intensitatsverteilung 
des einfallenden Lichtes und der infolge der Verschmierung durch den 
Spektrographen resultierenden - beobachteten,scheinbaren- Inten- 
sitatsverteilung in der empfindlichen Schicht der photographischen Platte. 

§ 9. Ermittlung der 

scheinbaren und Reduktion auf die wahre Linienkontur. 

Die Bestimmung von Linienkonturen mit einem gegebenen Spektro¬ 
graphen erfolgt nun im Prinzip in drei Schritten: 1. Die resultierende 
Intensitatsverteilung in der photographischen Schicht I< l>latt0) bei Be- 
leuchtung des Spaltes mit licht des zu untersuchenden Objekts ist in 
den fraglichen Linien und in ibrer Umgebung nach den gewOhnlichen 
photometrischen Prinzipien zu ermitteln, 2. Die K-Kurven des Spektro¬ 
graphen sind fiir eine geniigend groBe Anzahl von Wellenlangen A 0 
experimentell festzulegen. 3. Die gesuchte Intensitatskurve I Ao kann 
nunmehr in den Linien und in ihrer Umgebung durch Lttsung der 
Integralglei chung Gl. (49) ermittelt werden. Die LOsung geschieht ent- 


x ) Astrophys. Joum. 3, 321. 1896. 
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weder nach bekannten Methoden rein numerisch, oder indem eine oder 
zwei der Funktionen in Gl. (49) durch analytische Ausdriicke ersetzt 
werden, die sie genligend genau reproduzieren. Wir gehen etwas naher 
auf jedes dieser drei Probleme ein. 

In bezug auf 1. ist zunachst zu erwagen, ob die Schwarzung der photo- 
graphischen Platte wirklich die Licbtverteilung in der empfindlichen 
Schicht wahrend der Exposition treu wiedergibt, in deni Sinne, daB in 
jedem Bereich die Schwarzung nur von der dort wahrend der Exposition 
vorhandenen Intensitat abhangt. Mit Riicksicht hierauf sind eine Reihe 
von Faktoren von Bedeutung: 

A. Zunachst sei bemerkt, daB Intensitaten unter einem gewissen, von 
der Expositionszeit abhangigen Schwellenwert nicht wiedergegeben wer¬ 
den. Es ist also darauf zu achten, daB an alien in Betracht kommenden 
Orten die Intensitat liber dem Schwellenwert liegt. 

B. Fur sebr kleine Bereiche ist die Wiedergabe nicht treu, wie die 
KOrnigkeit von Gebieten, die mit gleichmaBiger Intensitat beleuchtet 
sind, zeigt. Schon fur Bereiche von etwa 0,0025 mm 2 ist aber die durch- 
schnittliche Schwarzung ein im allgemeinen genligend zuverlassiges MaB 
der Intensitat (vgl. hierzu S. 668). Da man im allgemeinen mit verbrei- 
terten Spektren arbeitet, bedeutet dies, daB man auf der Platte Gebiete 
erfassen kann, deren Breite mehr als etwa 0,005 mm -betragt, ohne daB 
das Plattenkorn die Resultate illusorisch macht. Bei einer linearen Dis¬ 
persion von 2 A pro mm kOnnen also Linienkonturen in bezug auf 
Einzelheiten auf Strecken von 0,01 A untersucht werden, ohne daB das 
Plattenkorn schadlich einwirkt. 

(). Wird bei der Auswertung der Platte in Registriermikrophotometern 
ein Spalt benutzt, der so breit ist, daB in dem jeweils aus der Platte 
herausgeblendeten Gebiet in der Dispersionsrichtung ein merkbarer 
Schwarzungsgradient vorhanden ist, so gibt die Registriermikrophoto- 
meterkurve ein etwas verzerrtes Bild der Schwarzungskurve. Bei maBigen 
Verzerrungen kann nach Rayleigh 1 ) mit ausreichender Genauigkeit 
wegen dieser Wirkung korrigiert werden: Der Transmissionskoeffizient 
der l^atte am Ort x sei T(x), die Syialtbreite 2a. Bei Einstellung der 
Spaltmitte auf x 0 ist der Registrierrnikrophotometerausschlag ein MaB 
fur die GroBe 

t(x 0 ) - /T(x)dx, (50) 

Xy~ 6 

statt ein MaB flir T(x 0 ) bei sehr schmalern Spalt. Entwickelt man T(x) 

Scientific Papers 1, 135. 1871; wegon oincH BciRpic^H vgl. H. H. Flask K'rr, 
loc. cit. S. 479 Anm. 7. 
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nach Taylor und bricht nach dem quadratischen Glied ab, was bei 
schmalem Spalt erlaubt sein wird, so findet man unmittelbar: 



(51) 


Der Faktor in der Klammer zeigt die Abweichung von der Proportiona- 
litat in der Beziehung zwischen der den Registriermikrophotometeraus- 
schlag bestimmenden GrOBe t und der Transparenz der Platte T. Da der 
Korrektionsfaktor meist sehr klein ist, kann man mit geniigender Ge- 
nauigkeit setzen: 


t(x 0 ) = 2eT(x 0 ) 




(52) 


Mit Hilfe dieser Beziehung kann die kleine fragliche Korrektion leicht 
angebracht werden. Oft ist der Registriermikrophotometerspalt so schmal, 
daB die Korrektion vernachlassigt werden darf. 

D. Die Schwarzung in einem Bereich hangt nicht nur von der wahrend 
der Exposition vorhandenen Intensitat innerhalb dieses Bereichs ab. In 
der Tat gibt es eine Reihe photographischer Effekte, die gewissermaBen 
eine Kopplung zwischen Nachbargebieten bewirken. Der wichtigste von 
diesen ist der Eberhard-Effekt oder Nachbareffekt (vgi. S. 689), der 
auf einer Wechselwirkung zwischen Nachbargebieten wahrend der Ent- 
wicklung beruht. Die Wirkung des Eberharcl-Effekts hangt einerseits von 
den in Frage kommenden Schwarzungen und Sehwarzungsgradienten 
ab, andererseits von der Art der Entwieklung. Ein Kritoriuni fur die 
GrOBe der Wirkung des Eberhard-Effekts hat man in den Abweichun- 
gen zwischen Resultaten, die bei verschiedenen Schwarzungen (d. h. 
verschiedenen Expositionszeiten) gewonnen werden, ferner in den 
Abweichungen zwischen Resultaten aus McBreihen mit verschiedener 
Kamerabrennweite (die Schwarzungsgradienten sind umgekehrt pro¬ 
portional der Kamerabrennweite). Minnaert 1 ) findet, daB namentlich 
kleine Schwarzungen (S < 0,1) durch den Eberhard-Effekt gefalscht 
werden kOnnen. Man wird also dafiir Sorge tragen, daB audi im Zen- 
trum der zu beobachtenden Linien eine nicht zu kleine Schwarzung vor- 
handen ist. 

Wie S. 468 hervorgehoben, ist das photometrische IVoblem der Be- 
stinimung von Intensitaten aus den Plattensohwarzungo ii hoi der vor- 
liegenden Aufgabe verhaltnismaBig einfach. Die Spektrographcnoptik 
bietet auBerdem verschiedene Mbglichkeiten zur Festlegung der Skala 
neben den sonst in der Astrophotometrie gebrauchlichen. 


3 ) Bull. Astr. InKt. Netherlands 6, 213. 1932. 
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Es sei zunachst auf die fur die Linienphotometrie grundlegenden 
Arbeiten von Koch 1 ) und von King und Koch 2 ) hingewiesen, ferner auf 
die Untersuchungen von Bottlinger 3 ) und von Schwarzschild 4 ), die 
die ersten Linienkonturen in Sternspektren bestimmten, sowie auf eine 
Untersuchung von A. Kohlschutter 6 ), in der die Photozelle zur Aus- 
wertung von photographischen Flatten zwecks Bestimmung von Linien¬ 
konturen in Sternspektren benutzt wurde, und eine ahnliche Unter¬ 
suchung von Shapley 6 ). 

Im allgemeinen werden zur Feststellung der Beziehung zwischen Inten- 
sitat und Schwarzung bei den in Frage kommenden Wellenlangen im 
Laboratorium besondere Eichmessungen angestellt. Aufnahmeplatten 
und Eichplatten sind dabei von derselben Packung oder zwei Teile einer 
zerschnittenen Platte; die Flatten wurden dabei zusammen entwickelt. 
Unter Umstanden werden die eigentlichen Aufnahmen und die Eich- 
aufnahmen auf derselben Platte geniacht. 

Wegen der praktischen Ausfiihrung der Messungon sei auf die betref- 
fende Literatur verwiesen 7 ). 

In etwas anderer Weise wird die Beziehung zwischen Jntensitat und 
Schwarzung bei den Linienkonturmessungen sehr breiter Linien in 
Fixsternspektren crmittelt, die auf der Harvard-Sternwarte mit Hilfe 
von Objektivprismenaufnahmen von Sternfeldern in grflBerem Umfang 
angestellt worden sind. Man vergleiche hierzu die unten angefiihrten 
Arbeiten 8 ). 

] ) Ann. Physik 39, 705. 1912; 40, 797. 1912; 41, 115. 1913; 42, 1. 1913. 

3 ) Astrophys. Journ. 39, 213. 1914. 

а ) Astron. Nadir. 195, 117. 1913. 

4 ) Sitzungsber. Proutt. Akad. Wiss. 47, 1 1H3. 1914. 

B ) Astron. Nadir. 220, 320. 1924. 

б ) Mull. Harvard (toll. Obs. 805. 1924. 

7 ) H. von KlCjher, Z. f. Pbys. 44, 481. 1927: A. Unsold, Z. f. Pbys. 46, 705. 1928 
und Astrophys. Journ. 69, 209. 1929; H. H. Plank ett, Monthly Not. Roy. Astron. 
Koe. 91, 870. 1931; A. Pannekoek, Hull. Astron. Inst. Netherlands 4, I. 1927; 
L. A. .Ionics, .Journ. Opt. Soe. Amor. 10, 501. 1928; R. v. d. R. Woolley, Astro¬ 
phys. Journ. 72, 250. 1930 und 73, 185. 1931; Ann. Sol. Pbys. Obs. Cambridge 3 
Part II. 1933; (1. Hansen, Z. f. Pbys. 29, 350. 1924; R. Kreriohn, Z. f. Phys. 31, 
305. 1925; A. I). Tn aokkray. Monthly Not. Roy. Astron. Soe. 94, 99. 1933; 
(\ T. Uiaky, Astrophys. Journ. 70, 141. 1929. 

H ) H. Siiarlky, loe. dt. Anin. 0; fcL. Sharley und C. H. Paynk, Repr. Har¬ 
vard College Obs. 28. 1920; C. H. Payne und K. Hoco, (tiro. Harvard College 
Obs. 301. 1927; K. Hooo, (tire. Harvard College Obs. 309. 1927, Repr. Harvard 
College Obs. 48. 1927 und (tire. Harvard College Obs. 337. 1929; (t. H. Paynk, 
The Stars of High Luminosity, Harvard Obs. Monogr. Nr. 3, Chapter II. Cam¬ 
bridge 1930. 
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Wir gehen jetzt zu dem auf S. 476 angefuhrten Problem 2 der Ermitt- 
lung der K-Kurven eines Spektrographen einschlieBlich der benutzten 
photographischen Platte iiber. 

In vielen Fallen geniigen die theoretiseh berechneten K-Kurven in 
Verbindung mit einer qualitativen experimentellen Bestatigung nach den 
auf S. 475 genannten Kriterien. Wenn es sich - im allgemeinen bei 
Untersuchung von breiten Linien — zeigt, daB die beobachtete Inten- 
sitatskurve und die aus dieser und den theoretischen K-Kurven nach 
Gl. ( 49 ) berechnete wahre Intensitatskurve sich nur sehr wenig unter- 
scheiden, so ist klar, daB eine gewisse Unsicherheit in der Kenntnis der 
K-Kurven nur einen geringen EinfluB auf die Sicherheit der Resultate 
ausiibt. In dieser Weise sind v. Klubeb, Plaskett und Unsold bei 
ihren Untersuchungen 1 ) von breiten Sonnenlinien vorgegangen. 

Ein Zeichen dafiir, daB die vorhandene Unreinheit der Spektren in 
einem gegebenen Falle keinen nennenswerten EinfluB auf die beobachtete 
Linienkontur hat, ist es, wenn die beobachtete Kontur bei Verbreiterung 
des Spektrographenspalts praktisch ungeandert bleibt. Der EinfluB des 
Streulichts und der Geister (vgl. S. 474) wird allerdings hierdurch nicht 
kontrolliert. Der EinfluB des Streulichtes ist annahernd proportional der 
Hohe des Spektrographenspaltes und kann durch Anderung dieser GrOBe 
abgeschatzt werden. 

V. Klubeb fand fur einige breite Sonnenlinien im Rot (Wellenlangen 
etwa 7000 A, GrOBenordnung der Breite der Linien 1 A) praktisch iden- 
tische Konturen bei Spektrographenspaltbreiten bis 0,08 mm. Zwischen 
0,08 und 0,14 mm Spaltbreite fanden kleine Anderungen der beobach- 
teten Konturen im Sinne einer Aufhellung des Zentrums statt. Enge 
Dubletts wurden etwas schlechter getrennt. Das Offnungsverhaltnis des 
Kollimators war etwa 1 : 100 , nach Gl. (48) entspricht dann der Spalt¬ 
breite s- 0,08 mm ein a von 1,1 n. Bedenkt man, daB das erste Mini¬ 
mum im Beugungsbild bei unendlich schmalem S]>alt bei a - tc licgt, 
und daB es bei Beurteilung des Einflusses der Spaltbreite nach Gl. (44) auf 
das Verhaltnis zwischen a und a ankommt, so wird es klar, daB gerade 
etwa bei der betrachteten Spaltbreite der EinfluB auf das Trennungs- 
vermOgen anfangen wird, merkbar zu werden. Dies wird auoh (|uan- 
titativ durch die S. 473 erwahnten Tabellen von Schuster bestiitigt 
(vgl. auch Abb. 5, S. 474). Aus der Ubereinstimmung zwischen der theore¬ 
tischen Voraussage und der Erfahrung darf man schlieBen, daB die theo- 
retische K-Kurve (jedenfalls in der Nahe des Hauptmaximums) unge- 
fahr der Wahrheit entsprechen w'ird. Weiter wird man aus den Ergeb- 
nissen schlieBen diirfen, daB bei den in Frage kommenden breiten 

1 ) Vgl. loc. cit. S. 479 Anm. 7. 
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Linien eine Korrektion der beobachteten Kontur bei schmalem Spalt 
nicht erforderlich ist. 

H. H. Plaskett 1 ) konnte zeigen, daB bei den von ihm untersuchten 
breiten Magnesiumlinien der theoretisch berechnete EinfluB der K-Kurve 
auf die Linienkontur vernachlassigt werden konnte. Aus der vorziiglichen 
Qualitat des Gitters konnte geschlossen werden, daB die theoretische 
K-Kurve die tatsachlichen Verhaltnisse wahrscheinlich gut wiedergibt. 
Geister waren kaum vorhanden, die diffuse Streuung am Gitter sehr 
klein. Zur Vermeidung von Streulicht waren im Spektrographen mehrere 
Blenden angebracht, ferner war das Kollimator- und Kameraobjektiv 
(Littrow-Anordnung, vgl. S. 244) etwas geneigt, wodurch das hiervon 
auf das Bild auf der Platte gelangende Streulicht stark reduziert wurde. 

Unsold 2 ) hat als ein Kriterium fur verschwindend kleinen EinfluB 
der Verschmierung dureh den Spektrographen die Ubereinstimmung der 
aus Beobachtungen in Gitterspektren verschiedener Ordnung abgelei- 
teten Konturen benutzt. Dabei wurden die Resultate aus der ersten Ord¬ 
nung mit denen aus der dritten vergliclien (A (:i) : A (1) =3, vgl. Gl. (33)], 
um ein von Abweichungen von den theoretischen K-Kurven geniigend 
unabhangiges Resultat zu erhalten. Unsold fand mit einem Gitter des 
Mt.Wilson-Observatoriums (A (l) - 80000) fur eine breite Linie gute 
tlbereinstimmung, fur zwei relativ schmale Linien (Bruchteile eines Ang¬ 
stroms) erhebliche Abweichungen. 

Wir gehen jetzt auf die Frage der experimentellen Bestimmung von 
K-Kurven ein in deni Falle, wo es - bei schmalen Linien - auf grOBere 
Genauigkeit ankommt. 

Im Prinzip kann man die K-Kurven experimentell bestimmen, indem 
man niit deni zu untersuchenden Spektrographen im Laboratoriurn 
solche Emissionslinien aufnimmt, von denen man mit Sieherheit weiB, 
daB sie sehr sehnial sind (Breite von der GrOBenordnung 0,01 A). In 
vielen Fallen kann man sich in der Tat auf die Sclimalheit der unter 
kontrollierbaren Bedingungen erzeugten Laboratoriums-Emissionslinien 
verlassen. Thcorio und Experimente (mit Interferenzspektroskopen von 
sehr hohem AuflOsungsvcrmOgen) zeigen dies ubereinstimmend 3 ). 

Im allgemeinen empfiehlt es sich, wie Shane 4 ) es in einer Unter- 
suchung von relativ schmalen Sonnenlinien getan hat, die durch Gl. (49) 
bestimmtc Intensitiit am Plattenort in zwei Bestandteile zu zerlegen, 

J ) Loo. citi. S. 479 Amn. 7. 

a ) Astro phys. Journ. 69, 322. 1929. 

3 ) Vgl. z. B. M. Bohn, Optik, 8. Kap. Berlin 1933, und die dort angofi'ihrto 
Litcratur. 

4 ) Lick Obs. Bull. 16, 76. 1932. 

Handb. d. IfixporimontulphyHlk, Hd. XXVI. 
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namlich in einen Teil, der von Wellenlangen, die wenig von X abweichen, 
herriihrt, und einen Teil, der von erheblich abweichenden Wellen¬ 
langen herriihrt. Den letzten Anteil nennt man das gesamte Streu- 
licht. Die Art der Zerlegung ist natiirlich bis zu einem gewissen Grad 
willkiirlich, die MOglichkeit einer Zerlegung beruht darauf, daB es fur 
das Resultat keine groBe Rolle spielt, wo die Grenze zwischen den beiden 
Teilen gezogen wird. Der fraglichen Zerlegung entsprechend schreiben 
wir Gl. (49) in der Form: 

jlPlatte) Jfl' , KX ' (X _ Xo) dAo + J{ it A 0 ) dA 0 + /I it • K lf (A-A 0 ) ctt 0 . (53) 

X-e 0 A + « 

In Gl. (53) darf man im ersten Integral rechts bei dem kleinen Varia- 
tionsbereich von X 0 die Abhangigkeit von K ;o (A-A 0 ) von X 0 vernach- 
lassigen. Die beiden anderen Integrate reprasentieren das gesamte Streu- 
licht S. Bei gegebenem I Ao und gegebenen K-Kurven hangt S von X 
und e ab. Als Summe vieler kleiner Beitrage vom ganzen Spektrum 
hangt S aber innerhalb eines nicht zu breiten Intervalls in X (z. B. 50 
bis 100 A) nur wenig von X und e ab, wenn nur e so groB gewahlt 
ist, daB X + e und X-e auBerhalb der jeweils betraehteten Spektrallinie 
fallen, wenn diese X enthalt. AuBer bei sehr starken Linien geniigt ein e 
von etwa 1 A in dieser Hinsicht. Bei Untersuchung der Spektrallinien in 
einem Wellenlangenbereich von z. B. 50 A kann man also das gesamte 
Streulicht als konstant betrachten, ein fur allemal bestimmen und von 
I (Platte) - n ^^ ZU g bringen. Innerhalb eines solehen Bereiehs darf die 
Abhangigkeit der K-Kurven von X 0 vernachlassigt werden. Nacli Gl. (53) 
brauchen sie nur in einer Breite von 2 e bekannt zu sein. 

Shane untersuchte das gesamte Streulicht S, indem er vor den 
Spektrographenspalt eine Absorptionszelle mit Neodymchlorid anbrachte 
und die Intensitat des im Zentrum der charakteristischen Absorptions- 
bande ubrigbleibenden Lichtes maB. Es darf angenommen werden, dali 
dies Licht allein von der Streuung aus merklich verschiedenen Wellen¬ 
langen herriihrte. Bei den von Shane untersuchten Spektrographen war 
die betreffende Intensitat nicht viel grOBer als die Intensitat auBerhalb 
des verbreiterten Spektrums, woraus zu schlieBen war, daB die allge- 
meine Streuung den grOBten Beitrag zum gesamten Streulicht geliefert 
hatte. Shane hat fur denselben Zweck die Benutzung von Kristallen 
aus gewissen Salzen der seltenen Erden vorgeschlagen, sowie auch die 
Benutzung eines nach dem Prinzip des Monochromators eingerichteten 
Doppelspektrographen zur Erzeugung kxinstlicher Absorptionsgebiete. 

Untersuchungen in den Bereichen der Absorptionsbanden der Erd- 
atmosphare, in deren Zentrum die Intensitat sicher praktisch verschwin- 
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dend ist, kOnnen auch zur Beurteilung der GrftBe des gesamten Streu- 
lichtes dienen. Diesen Weg hat Minnaert 1 ) beschritten. 

Zur Untersuchung des Streulichtes kann man auch vor dem Spektro- 
graphenspalt ein Prisma anbringen, durch das senkrecht zur Haupt- 
dispersionsrichtung eine maBige Parbenzerstreuung eingefuhrt wird 
(eine Anordnung, die fur die Trennung 
der Gitterspektren verschiedener Ord- 
nung benutzt wird). Hierdurch kann das 
Streulicht anderer Wellenlangen abge- 
trennt werden. Der EinfluB des allgemei- 
nen Streulichtes wird allerdings durch 
das Prisma nicht wesentlich geandert und 
muB gesondert ermittelt werden. 

Zur sicheren Elimination des Streu¬ 
lichtes kann man vor dem eigentlichen 
Spektrographen einen Spektrographen 
relativ kleiner Dispersion anbringen und 
mit dessen Hilfe einen passenden und 
schmalen Spektralbereich, der den zu 
untersuchenden enthalt, herausblenden, 
und so praktisch alles Streulicht fern- 
halten. Redman 2 ) hat zu diesem Zweck 
vor dem Spektrographen einen Doppel- 
monochromator benutzt. Dxtnham hat 
fur den gleichen Zweck vor dem Spektro¬ 
graphen einOhristiansen-Filter benutzt 3 ). 

Mit diesem kttnnen etwa 15 A breite 
Spektralbereich e herausgefiltert werden. 

Der herausgefilterte Spektralbereich wird 
durch Anderung der Temperatur des Filters variiert. Namentlich bei der 
Bestimmung der Intensitat im Zentrum der Absorptionslinien - Rest- 
intensitiit - ist die Elimination des Streulichtes sohr wiehtig. 

Shane bcstimmte die K-Kurve im Bereich A ±e mit Hilfe eines vor 
dem Spektrogra])hen angebrachten Fabry-Perot-lnterferometers. Auch 
die K-Kurven von Interferometer i S])ektrograph wurden bestimmt. 

’) Loo. cit. S. 478. 

2 ) Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 95, 290. 1935. 

8 ) Vgl. Trans. Intern. Astron. Union 5, 248. 1935. Obor dan Christianson -Filter 
siehe auch Cl. Ahikr, Compton rondus 202, 1775. 1930. 

4 ) Nach don von C. D. Shane, Lick Obs. Hull. 16, 84. 1932, angofiihrton Zahlon- 
werten. Vgl. auch L. S. Ohnstein und M. Minnaert, Ioc. cit. S. 473. 



Abb. 6. Experimented ermittelte 
Intensitatsvorteilung in der emp- 
findlichen Schicht der photogra- 
phisohen Platte fur einen Gitter- 
spoktrographen (A - 160000, Off- 
nungsvorhaltnis des Kollimatorw 
1:80, h - 0,033 mm, A - 5550 A, 
fi/7r=0,74, Dispersion 1,16 mm 
pro A) bei monochromatischer 
Bostrahlung dos Spaltes. Bei 
A A = 0,20A ist diolntensit&t 0,012, 
bei A A -1,0 A 0,001. DerVerlauf dor 
Kurvo fur negative Abszissen ist 
(lurch die vorhandono Symmetric 
um (1 io Ordinatenachso fostgelegt 4 ). 
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Allgemein gilt, daB die K-Kurven bestimmt werden kbnnen, dadurch, 
daB man geniigend schmale Standard-Absorptionslinien oder -Emissions- 
liniftn deren Konturen durch Untersuchung mit Apparaten sehr hohen 
Auflbsungsvermbgens (Interferenzspektroskope) bekannt sind, mit dem 
zu untersuchenden Spektrographen aufnimmt. Sind die Linien sehr 
schmal, so ergeben sich die K-Kurven direkt, bei etwas breiteren Linien 
ist die Integralgleichung (53) nach K(A-A 0 ) aufzulOsen. Breitere Linien 
sind ungeeignet, weil die gemessenen Konturen zu wenig von den zu er- 
mittelnden K-Kurven abhangen. 

Zur Erlauterung ist in Abb. 6 die von Shane fur den gonannten Mt. 
Wilson-Spektrographen experimented abgeleitete K-Kurve im Bereich 
X + e abgebildet. 

Fur Interferometer + Spektrograph ergaben sich schmalere, und des- 
halb bei schmalen Linien giinstigere, K-Kurven. 

Wir gehen jetzt zu dem dritten der auf S. 476 erwahnten Schritte uber. 

Wie bereits erwahnt, ist die Breite der K-Kurven unter Umstanden 
so klein gegen die Breite der fraglichen Linien, daB die scheinbare und 
die wahre Linienkontur praktisch iibereinstimmen. Hbchstens ist eine 
fiir alle Wellenlangen des fraglichen Gebiets konstante Korrektion wegen 
Streulicht im Sinne von Gl. (53) in Abzug zu bringen. 

Shane hat aus der beobachteten Intensitatskurve die wahre Inten- 
sitatskurve durch numerische LOsung der Integralgleichung bestimmt. 
Dies Verfahren ist im Prinzip immer durchfiihrbar. Es darf abor die beob- 
achtete Intensitatskurve nicht in hoherem Grad den Oharakter der K- 
Kurve als den der gesuchten wahren Intensitatskurve tragen - wie es bei 
Linien, die gegen die K-Kurven schmal sind, der Fall ist -, weil dann die 
Bestimmung der letzteren sehr unsicherwird (vgl. hierzu die komplemen- 
tare Forderung bei der experimentellen Bestimmung der K-Kurve, S. 481). 

Unter Umstanden wird man die K-Kurve und die beobaehtete I ; - 
Kurve durch passende analytische Ausdrucke geniigend genau re])rodu- 
zieren kOnnen. In diesem Falle wird man die Integralgleichung boquem 
analytisch Ibsen. 

Carroll 1 ) hat an einem speziellen Beispiel die Beziehung zwischen 
den in GI. (49) eingehenden drei Funktionen I^’ 1 " tu ' ) , K^ und 1 A stu- 
diert. Carroll macht fiir die Intensitatsverteilung innerhalb der Lime 
den folgenden Ansatz: 

1^ -1-ae v “ / , (54) 

wo die Intensitat im kontinuierlichen Spektrum gleich 1 gesetzt wird. 
Das Zentrum der Linie liegt bei der Wellenlange X 0 , die zentrale Inten- 


J ) Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 88, 154. 1927. 
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sitat (Restintensitat) ist 1-a, die Breite der Linie proportional a. Durch 
Variation der beiden Parameter a und a ergeben sich also Absorptions- 
linien-Modelle verschiedener Tiefe und Breite. Selbstverstandlich werden 
durch den Ansatz Gl. (54) nur gewisse Hauptzxige der Kontur einer 
Absorptionslinie wiedergegeben. Fur die K-Kurve setzt Carroll die 
Gl. (25) [bzw. (36)] an, die fur einen idealen Spektrographen mit un- 
endlich schmalem Spalt giiltig ist. Durch numerische Quadraturen wurde 
die scheinbare Intensitatsverteilung I^ platt0) in einigen konkreten Fallen 
ausgerechnet. Beispielsweise ergaben sich fur die in Tabelle 29 ange- 
gebenen Werte von a - in Einheiten von A 0 /A [vgl. Gl. (35)] - und a = 1 
die folgenden Werte der scheinbaren zentralen Intensitat. 


Tabelle 29. 


a A/A 0 

r A„ 

5 

0,06 

2 

0,14 

1 

0,19 

0,5 

0,37 

0,2 

0,67 


Man sieht, wie im betrachteten Fall einer im Zentrum schwarzen Linie 
die scheinbare Linienkontur bei, verglichen mit dem AuflOsungsvermOgen, 
schmalen Linien mit abnehmender Linienbreite immer mehr von der 
wahren abweicht, indem das Zentrum der Linie sich immer mehr auf- 
hellt. 


Unsold 1 ) benutzte den analytisch bequemen Gaullkurven-Ansatz 

K, . --—o l <* > . (65) 

M* 


Mit fi* QflAJA erhielt Unsc)LD einen leidlich guten AnschlulJ an die 
K-Kurve des idealen Spektrographen mit unendlich schmalem Spalt. Die 
sekundaren Maxima werden allerdings nicht wiedergegeben. In Verbin- 
dung mit dem Ansatz Gl. (54) fur die Linienkontur ergibt sich aus 
Gl. (49) die folgende scheinbare Linienkontur: 



Die scheinbare Linienkontur ist nach Gl. (56) weniger tief, aber breiter 
als die wahre. 


J ) Loc. cit. S. 479 Anni. 7. 



486 B. Stromgren : Aufgaben und Problem© der Astrophotometrie. 


Oenstein und Minnaert 1 ) schlugen vor, die K-Kurve durch ein Pro- 
dukt einer GauBkurve und eines Polynoms von genxigend hohem Grad 
darzustellen. Diese Art der Darstellung hat H. H. Plaskett 2 ) benutzt, 
wobei er sich auf ein Polynom vierten Grades beschranken konnte. Diese 
Darstellung ist nur in der naheren Umgebung von A 0 mOglich, weil schon 
fur die K-Kurve des idealen Spektrographen mit unendlich schmalem 
Spalt die hOheren Momente gerader Ordnung, vom zweiten an, diver- 
gieren. Es ist in diesem Zusammenhang von Bedeutung, daB es bei der 
Form Gl. (53) der Integralgleichung fur die wahren lntensitaten nur auf 
den Verlauf der K-Kurve innerhalb A 0 ± e ankommt. 

Durch die angefuhrten Naherungsverfahren kann man bequem Uber- 
schlagswerte fur die Unterschiede wahre minus scheinbare Intensitat 
erhalten, insbesondere kann man sich gegebenenfalls auf diesem Weg 
iiberzeugen, daB die betreffenden Unterschiede vernachlassigt werden 
diirfen. 

Bei nicht zu groBen Unterschieden zwischen wahrer und seheinbarer 
Linienkontur kann die Integralgleichung (53) durch ein von Edding¬ 
ton 3 ) in einem andern Zusammenhang entwickeltes Verfahren gelOst 
werden, das darauf beruht, daB die unbekannte Funktion l x in dem 
verhaltnismaBig schmalen Bereich, in dem K ; nicht klein ist, in eine 
Taylor-Reihe entwickelt wird (vgl. hierzu S. 392). 

Wie aus den Bemerkungen S. 469 bereits hervorgeht, benutzt man zur 
summarischen Charakterisierung einer K-Kurve eines Spektrographen 
die sogenannte Reinheit. Wir fiihren hier nach Schuster 4 ) eine quan¬ 
titative Definition der Reinheit an. Beim idealen Spektrographen mit 
unendlich schmalem Spalt ist der Abstand vom Hauptmaximum zum 
ersten Nebenminimum, wo K=0 ist, eine fur die K-Kurve charakte- 
ristische GrOBe (vgl. auch Abb. 5, S. 474). Nach Gl. (33) bzw. (42) steht 
dieser Abstand, in Angstrom ausgedriickt, in einfachem Zusammenhang 
mit dem AuflOsungsvermOgen A des idealen Spektrographen: 

dA (1) =A/A. (57) 

Im Abstand £dA (1) vom Hauptmaximum ist die Intensitat gemaB 
Gl. (25) gleich 0,405mal der Intensitat im Hauptmaximum. Nach 
Schuster definiert man nun bei einer willktirlichen K-Kurve eine /U (1) 
entsprechende effektive halbe Breite als das Doppelte desjenigen 
Abstandes vom Hauptmaximum, wo die Intensitat auf 0,405mal der 

Loc. cit. S. 473. 

2 ) Loc. cit. S. 479 Anm. 7. 

3 ) Loc. cit. S. 392. 

4 ) Loc. cit. S. 473. 


IV. Kap. § 10. Aquivalenzbreiten von Absorptions! inien usw. 


487 


Intensitat im Hauptmaximum herabgegangen ist. ErfahrungsgemaB 
kann ein Emissions-Dublett mit dem Komponentenabstand AX eft mit 
dem Spektrographen noch getrennt werden (vgl. S. 469). 

Die Reinheit R wird durch 

R = (58) 

definiert. Im Grenzfall des idealen Spektrographen mit unendlich schma- 
lem Spalt ist die Reinheit R, wie unmittelbar ersichtlich, gleich dem 
AuflOsungsvermOgen A. 

Mit der Angabe der Reinheit R und des gesamten Streulichtes S er- 
reicht man eine gute Charakterisierung der hier in Betracht kommenden 
Eigenschaften des Spektrographen. 

§ 10. Aquivalenzbreiten von 
Absorptionslinien und verwandte Beobachtungsgrofien. 

Wie schon erwahnt, kOnnen fur Eixsterne die Konturen nur fur die 
breitesten Linien bestimmt werden, und im Fall der Sonne ist die Be- 
stimmung von Linienkonturen flir schmale Linien nur durch sehr um- 
standliche Beobachtungen mOglich. Man ist deshalb bestrebt gewesen, 
Beobachtungsgrofien zu finden, die leichter zu ermitteln sind und die 
dennoch die Absorptionslinien gut, wenn auch nicht vollstandig, charak- 
terisieren. 

Pannekoek 1 ) hat zu diesem Zweck die scheinbaren Linienkonturen 
benutzt. Wenn das Beobachtungsinstrument dasselbe bleibt, lassen sich 
in der Tat auf diesem Wege Vergleiche zwischen den Absorptionsspektren 
verschiedener Sterne oder verschiedener Spektren eines veranderlichen 
Sternes gut vergleichen. 

Minnaert 2 ) hat als Mafi fur die Starke einer Absorptionslinie die ge- 
samte in der Linie verschwundene Energie, in Einheiten der Energie 
eines Angstroms des benach barton kontinuierlichen Spektrums, einge- 
fiihrt. Diese (JrOfie heifit die Aquivalenzbreite der Spektrallinie. Liegt 
die wahre Linienkontur vor, so kann die Aquivalenzbreite als Verhaltnis 
der Flache zwischen der Linienkontur und des liber die Linie hinweg 
interpolierten kontinuierlichen Spektrums und der Flache eines 1 A 
breiten Streifens des kontinuierlichen Spektrums bestimmt werden. 

Es leuchtet ein, dalJ die wahre Aquivalenzbreite in derselben Weise aus 
der scheinbaren Linienkontur bestimmt werden kann. Die nach der schein¬ 
baren Linienkontur in der Linie verschwundene Energie ist dieselbe wie 
nach der wahren Kontur, nur anders liber die Wellenlangen verteilt. 

Loc. cit. S. 479 Anm. 7. 

3 ) Z. f. Phys. 45, 610. 1927; auch Versl. Nod. Nat. Gon. Congres 1923. 
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Damit Aquivalenzbreiten bestimmt werden kOnnen, muB vorausgesetzt 
werden, daB die Schwarzungen den Intensitaten in der empfindlichen 
Schicht der photographischen Platte eindeutig entsprechen (vgl. S. 477). 
Es ist also darauf zu achten, daB die Messungen nicht durch die Wirkung 
des Eberhard-Effektes verfalscht werden. Ein Kriterium dafiir, daB 
Messungen von Aquivalenzbreiten nicht durch systematische Fehler be- 
einfluBt sind, hat man, wenn Messungen bei verschiedenen linearen Dis- 
persionen geniigend ubereinstimmende Resultate ergeben. 

Minnaert 1 ), Minnaert und van Assenbergh 2 ), Minnaert und 
Mulders 3 ) sowie Woolley 4 ) haben Aquivalenzbreiten fur eine Serie 
relativ schmaler Sonnenlinien bestimmt. Thackeray 5 ) hat Aquivalenz¬ 
breiten in einer Reihe von Eixsternspektren gemessen. Elvey und Kee¬ 
nan 6 ) haben fur eine Anzahl Sterne der Spektraltypen B2 bis KO die 
Aquivalenzbreiten der Wasserstofflinien H/?, H y und H<5 gemessen. Un¬ 
sold hat die Aquivalenzbreite von Hoc in den Spektren einiger Sterne 
der Spektraltypen B5 bis A5 ermittelt. 

Auf dem Harvard-Observatorium sind in mehreren Arbeiten nach 
Objektivprismenspektren Aquivalenzbreiten starkerer Linien fur Sterne 
der Haupt-Spektralklassen bestimmt worden, so von E.T. Williams 7 ) fur 
die Linien H y, H<5, He + H, K und g. Man vergleiche auch die Monogra¬ 
phic von Payne 8 ). 

G. Shajn 9 ) hat eine Durchmusterung der Spektren der verschiedenen 
Spektralklassen angestellt. Es wurden Aquivalenzbreiten gemessen und 
die gesamte Absorption aller Linien in Wellenlangenbereichen von je 
50 A ermittelt. Durch diese Durchmusterung ist die Mttglichkcit gegeben, 
integrale effektive Intensitaten und spektralphotometrische Messungen 
in breiten Wellenlangenbereichen wegen des Einfiusses der Absorptions- 
linien zu reduzieren (vgl. hierzu S. 422 und 465). 

Minnaert und Mulders fanden bei ihren Messungen von Sonnen¬ 
linien keine systematischen Unterschiede zwischen den bei verschiedenen 
Dispersionen gemessenen Aquivalenzbreiten. P. Th. Shajn 10 ) fand da- 
gegen erhebliche Unterschiede bei dem Vergleich zwischen Aquivalenz- 

1 ) Loc. cit. S. 487 Anm. 2. 

2 ) Z. f. Pliys. 53, 248. 1929. 

3 ) Z. f. Astrophys. 1, 192. 1930. 

4 ) Loc. cit. S. 479 Anm. 7. 

8 ) Loc. cit. S. 479 Anm. 7. 

6 ) Astrophys. Joum. 74, 223. 1931. 

7 ) Circ. Harvard College Obs. 352. 1930. 

8 ) Loc. cit. S. 479 Anm. 8. 

9 ) Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 94, 642. 1934. 

10 ) Poulkovo Obs. Bull. 115. 1934. 
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breiten, die mil verschiedener Dispersion bestimmt waren, sowohl fur 
eigene Messungen wie durch Vergleich mit bzw. zwischen anderen. Die 
gemessenen Gesamtabsorptionen nahmen mit wachsender Dispersion ab. 
Nach Shajn diirfte die Ursache hierfiir in StOrungen des kontinuierlichen 
Spektrums sowie der beobachteten Linien durch benachbarte Linien zu 
suchen sein. Solche StOrungen kOnnen bei grflBerer Dispersion besser 
eliminiert werden. 

Minnaert und van Assenbergh stellten fur schmale Sonnenlinien 
eine enge Korrelation zwischen Aquivalenzbreite und zentraler Inten¬ 
sity in der scheinbaren Linienkontur fest. Einer grOBeren Aquivalenz¬ 
breite entspricht eine tiefere Linienkontur. Die gefundene enge Korre¬ 
lation ist verstandlich, wenn man bedenkt, daB die scheinbare Kontur 
im wesentlichen von der K-Kurve des Spektrographen und der ver- 
schwundenen Energie abhangt, und daB ferner Linien mit gleicher Aqui¬ 
valenzbreite nicht sehr verschiedene Konturen haben. Auch Woolley 1 ) 
und die Harvard-Beobachter 2 ) haben bei, verglichen mit der benutzten 
Dispersion, schmalen Linien die scheinbare Restintensitat mit der Aqui¬ 
valenzbreite in Zusammenhang bringen kOnnen. F. Becker und A. Kohl- 
sciitiTTER 3 ) maBen in kurzen Objektivprismenspektren die Intensitaten 
an einigen Stellen des kontinuierlichen Spektrums sowie die scheinbaren 
Intensitaten in der Mitte einigor starker Linien (vgl. auch S. 497). 

Ohman 4 ) benutzte bei kurzen Objektivprismenspektren als MaB fiir 
die Starke von Absorptionslinien das gcsamte von der Platte im Bereich 
der Linie durchgelassene Licht. Zur Messung dieser GrttBe wurden d ie 
Spektren in einem Thermoelement-Registrierphotometer mit breitem 
Spalt (16 bis 23 A) ausgemessen. Der Ausschlag d des Registrierphoto- 
meters ist gegeben durch 

d const, ■ j ' dx , (* r >9) 

o 

wo das Integral iiber die dem Spalt x entsprechende Breite zu erstrecken 
ist, und 0 die Opazitat der Platte bczeichnet. Auf dem geradlinigen 
mittlcren Stuck dor Sehwarzungskurve hiingt die Schwarzung - d. h. 
S - Iog() - linear von dem Logarithmus der Intensitat ab, Cs gilt also 

0~const 2 -i y , (60) 

wo y die Gradation ist. Aus Gl. (59) und (60) sieht man unmittelbar, 

1 ) Loc. cit. S. 479 Anni. 7. 

a ) Vgl. loc. cit. 8. 479 Anrn. 8. 

3 ) Vtvroff. Univ.-Stomw. Bonn 27. 1933. 

4 ) Mcdd. Astron. Obs. UpHala 48. 1930. 
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daJB eine innerhalb des vom Registrierspalt erfaBten Gebiets konstante 

Intensitat i, die durch ■' 

_ r 1 r 1-1 Ir 

(61) 


- ri r. 

1 = 1 Aj 1 


r y dx 


gegeben ist, denselben Ausschlag erzeugen wiirde wie die betrachtete 
Linie. Indem nun der jeweils beobachtete Ausschlag mit der normalen 
Schwarzungskurve in eine Intensitat verwandelt wird, ergibt sich ge- 
rade der durch Gl. (61) definierte' Intensitatsmittelwert liber die Linie. 
Fur y = 1 ermittelt man also mit breitem Spalt das harmonische Mittel 
der scheinbaren Intensitaten innerhalb der Linie. Da bei kleiner Disper¬ 
sion die scheinbaren Restintensitaten nicht sehr klein sind, hangt der 
Mittelwert, wie Ohman an einem konkreten Zahlenbeispiel gezeigt hat, 
von der Gradation y nicht stark ab, und die Methode gibt dann ein zu- 
verlassiges Charakteristikum der Absorptionslinien. 

Fur kleine Schwarzungen ist — wie Rosenberg hervorgehoben hat — 
die Schwarzung sehr nahe proportional der Intensitat. Aus Gl. (59) leitet 
man leicht ab, daB in diesem Fall das arithmetische Mittel der Intensi¬ 
taten innerhalb der Linie bestimmt wird. 

Das bekannte Rowlandsche Verzeichnis der Sonnenlinien 1 ) enthalt 
neben Wellenlangenangaben auch nach einer willkurlichen Gedaohtnis- 
skala geschatzte Linienintensitaten. Die Harvard-Klassifikation der 
Sternspektren (vgl. S. 41 f.) beruht auf Schatzungen von Linieninten¬ 
sitaten, die jedoch nicht einzeln angegeben werden, sondern zu einem 
Gesamteindruck, eben die Spektralldasse, zusammengefaBt werden. Die 
Mt.Wilson-Klassifikation und die spektroskopischen Bestirnmungen von 
absoluten GrOBenklassen (vgl. S. 184) beruhen ebenfalls auf geschiitzten 
Linienintensitaten. Pannekoek und Reesinck 2 ) geben geschatzte Linien¬ 
intensitaten in den Spektren namentlich einer Reihe veranderlicher 
Sterne. In einer Monographie von Payne 3 ) findet man geschatzte rela¬ 
tive Intensitaten fur eine Anzahl von Linien in den verschiedenen 
Spektralklassen. Dunham 4 ) gibt geschatzte Intensitaten fur eine grbBere 
Anzahl von Linien im Spektrum von a Persei (Spektrum cF5). 

Minnaert und van Assenbergh 5 ) und Minnaert und Muloers 8 ) 
haben den Zusammenhang der Rowiandschen Intensitaten der Sonnen- 


^ Pr ° llminary Tabl ° of So,ar Spectrum Wave-Lengths, Astropliys. Journ. 15. 
1895-189 7 , und Revision of Rowland’s Preliminary Table, Cani(> K ie Inst. Wash. 
Publ. Nr. 396, Papers Mt. Wilson Obs. 3. 1928. 

2 ) Bull. Astron. Inst. Netherlands 2, 223. 1925; 3, 47, 1925. 

3 ) Stellar Atmospheres, Harvard Obs. Monogr. Nr. 1. Cambridge 1925 

4 ) Princeton Contr. 9. 1929. f 

6 ) Loc. cit. S. 488 Anm. 2. 

6 ) Loc. cit. S. 488 Anm. 3. 
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linien mit den Aquivalenzbreiten untersucht. Eine ahnliche Unter- 
suchung hat Woolley 1 ) angestellt. Durch diese Untersuchungen liegt 
somit eine Eichung der Rowlandschen Schatzungen vor. 

Wie zu erwarten war, ist die Beziehung zwischen geschatzter Inten¬ 
sitat und Aquivalenzbreite verschieden je nach der Wellenlange. Nach den 
drei vorliegenden Eichungen kOnnen die Rowland-Intensitaten im ganzen 
Spektrum jedenfalls angenahert in Aquivalenzbreiten verwandelt werden. 

Eine ausfuhrliche Untersuchung der Rowland-Intensitaten im Wellen- 
langenbereich 3900 bis 8600 A an Hand von gemessenen Aquivalenz¬ 
breiten hat Mulders 2 ) ausgefuhrt. Der Wellenlangenbereich 6600 bis 
8900 A ist in ahnlicher Weise von Allen 3 ) untersucht worden. 

§ 11. Spektralphotometrische 
Messungen in relativ breiten Wellenlangenbereichen. 

Wie in § 2 dargestellt, kann aus Aufnahmen von Spektren groBer 
Dispersion die Intensitatskurve des kontinuierlichen Spektrums be- 
stimmt werden. Die photometrischen Messungen werden hier in Wellen¬ 
langenbereichen angestellt, innerhalb deren die Intensitat praktisch kon- 
stant ist. Wenn in Spektren kleiner Dispersion Bereiche, die linear maBig 
breit sind, erfaBt werden, so werden hierdurch gewisse Mittelwerte der 
Intensitat in Wellenlangenbereichen, innerhalb deren die Intensitats- 
schwankungen groB sein kOnnen, bestimmt. Solche Messungen stellen 
einen Ubergang zwischen Messungen bei groBer Dispersion und Filter - 
messungen dar. 

Viele der in § 2 besprochenen MeBreihen kftnnen als Messungen in breiten 
Wellenlangenbereichen im obigen Sinn angesprochen werden, indem sie 
noch teilweise den EinfluB mittelstarker Absorptionslinien enthalten. 

Wenn Durchmusterungen der Absorptionsspektren der verscliiedenen 
Spektraltypen vorliegen, von der Art der in dem vorigen Paragraphen 
erwahnten von O. Sitajn ausgefiihrten, kOnnen die Messungen in breiten 
Wellenlangenbereichen unmittelbar wegen des Einflusses des Absor])- 
tionsspektrums reduziert werden. Die voin Absorptionsspektrum absor- 
bierten Energiemengen sind bekannt und kOnnen zu den gemessenen 
addiert werden, wodurch die Intensitatskurve des kontinuierlichen Spek- 
trums erhalten wird. 

G. Shajn 4 ) findet in dieser Weise, daB die Abbotschen bolomctri- 
schen Sonnenspektrummessungen in breiten Wellenlangenbereichen (vgl. 

a ) Log. cit. 8. 479 Anm. 7. 

2 ) Dissertation Utrecht, 3934; Z. f. Astrophys. 10, 297. 1935. 

8 ) Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 96, 843. 1936. 

4 ) Loc. cit. 8. 488 Anm. 9. 
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S. 449), wenn sie wegen des Einflusses des Absorptionsspektrums redu- 
ziert werden, eine Intensitatskurve des kontinuierlichen Spektrums er- 
geben, die mit der von H. H. Plaskktt aus Spektren hoher Dispersion 
ermittelten (vgl. S. 450), gut ubereinstimmt. 

Mulders 1 ) hat die Sonnenbeobachtungen von Abbot und Plaskett 
nach seiner Eichung der Rowland-Intensitaten reduziert. Es ergab sich 
eine gute Ubereinstimmung der Beobachtungsreihen. Die Korrektionen 
der Plaskettschen Beobachtungen waren, wie zu erwarten war, fur die 
meisten Wellenlangen sehr klein. Die Intensitaten bei 4333 und 4094 A 
sind jedoch zur Korrektion wegen der Absorption in den Fliigeln der 
Linien H y und Hd um etwa 10% zu vergroBern. 

Zum Zweck der Klassifikation der Fixsterne nach ihrem Spektrum 
werden spektralphotometrische Messungen in breiten Wellenlangen- 
bereichen nach etwas anderen Gesichtspunkten angestellt. 

Das Spektrum eines Fixsterns, und zwar sowohl das kontinuierliche 
Spektrum wie das Absorptionsspektrum, ist in der Hauptsache durch 
einen Parameter, etwa die Farbtemperatur (vgl. S. 456) bestimmt. Fur 
eine feinere Klassifikation hat sich aber ein Parameter als nicht aus- 
reichend gezeigt. Dagegen ist mit zwei Parametern schon eine ziemlich 
genaue Klassifikation mOglich - genau in dem Sinne, daB die Spektren 
einer und derselben Unterklasse einer zweidimensionalen Spektralklassi¬ 
fikation weitgehend ubereinstimmen. Fur eine sehr genaue Klassifikation 
waren noch mehr Parameter erforderlich [vgl. eine diesbezugliche llnter- 
suchung von 0. Struve 2 )]. Im vorliegenden Zusammenhang diirfen wir 
aber hiervon absehen. 

Als physikalische Parameter, die fur den Zustand der Sternatmo- 
spharen und damit fur den Charakter der Sternspektren maBgcbend sind, 
kommen die folgenden beiden in Betracht: der Strahlungsstrom (lurch 
die Atmosphare, der mit der Farbtemperatur eng zusanunenhangt, und 
die Gravitation auf der Oberflache. Empirisch hat sich gezeigt, daB 
die Farbtemperatur und die absolute GrOBenklasse als Parameter auf- 
gefaBt werden kflnnen, was auch theoretisch begriindet werden kann. 

Eine Klassifikation der Sterne nach einem zweidimensionalen Schema 
auf Grund ihrer Intensitatskurven ist nun im Prinzip durch Messung 
irgend zweier Charakteristika der Intensitatskurven mOglich. Da in die- 
sem Zusammenhang zwei Intensitatskurven, die sich nur (lurch einen 
konstanten Intensitatsfaktor unterscheiden, als gleichwertig anzusehen 
sind, so kommen als Charakteristika nur (dimensionslose) Intensitats- 
verhaltnisse in Betracht. Drei wohldefinierte Intensitaten geniigen 

J ) Loc. cit. S. 491 Anm. 2, sowio Z. f. Astrophys. 11, 132. 1935. 

2 ) Astrophys. Journ. 78, 73. 1933. 
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somit im Prinzip fur die fragliche zweidimensionale Klassifikation; sie 
definieren zwei Intensitatsverhaltnisse. Dabei ist es im Prinzip gleich- 
giiltig, ob die Intensitaten sich auf das kontinuierliche Spektrum oder 
das Absorptionslinienspektrum beziehen, ferner ob es Intensitaten in 
schmalen homogenen Wellenlangenbereichen oder gewisse (wohldefinierte) 
Mittelwerte der Intensitat in breiten Wellenlangenbereichen sind. 

Praktisch mxissen aber die zu messenden Charakteristika sorgfaltig 
ausgewahlt werden, damit sie mOglichst den EinfluB beider Parameter 
enthalten und so fur eine geniigend genaue Bestimmung dieser geeignet 
sind. Wie S. 345 hervorgehoben, hangt beispielsweise das kontinuier¬ 
liche Spektrum zwischen 4000 und 7000 A praktisch nur von einem 
Parameter ab. Durch Messungen in dem genannten Teil des Spektrums 
lassen sich folglich praktisch zwei Parameter nicht bestimmen. 

Adams und Kohlschutter haben die Methoden entwickelt, nach 
denen zwei Parameter, insbesondere die absolute GroBenklasse aus 
Linienintensitaten, nach Spektren groBer Dispersion beurteilt, bestimmt 
werden kOnnen (vgl. S. 184f.). 

Lindblad hat gezeigt, daB durch Messung gewisser Charakteristika, 
die mit Hilfe von kurzen Spektren bestimmt werden kOnnen, eine fur 
viele Zwecke geniigend genaue Bestimmung zweier Parameter, insbeson¬ 
dere der absoluten GrOBenklasse, mOglich ist. 

Die wahre lntensitatskurve eines Fixsternspektrums wird durch den 
benutzten Spektrographen einschlieBlich der photographischen Platte in 
eine scheinbare lntensitatskurve verwandelt (vgl. § 8). Wohldefinierte 
mittlere Intensitaten in der scheinbaren lntensitatskurve sind aber eben- 
sowohl Charakteristika der wahren lntensitatskurve wie solche in der 
wahren. Praktisch darf die scheinbare lntensitatskurve sich nicht so 
stark von der wahren unterscheiden, daB charakteristische Merkmale ganz 
verwischt werden, wie beispielsweise das Absorptionsspektrum bei ganz 
kurzen Spektren. Fur die fragliche zweidimensionale Klassifikation sind 
also im scheinbaren Spektrum mittlere Intensitaten gewisser passend 
ausgewiihlter Wellenlangenbereiche zu messen. 

Wie bei Messungen von Linienkonturen ist es hierbei wesentlich, daB 
die Schwarzungsverteil ung auf der entwickelten Platte der Intensitats- 
verteilung in der empfindlichen Schicht der Platte wahrend der Exposi¬ 
tion entspricht, und daB diese Sehwarzungsverteilung genau erfaBt wird 
(vgl. S. 477). Es sind also schroffe Sehwarzungsgradienten zu vermeiden, 
und eine passende Entwioklungsart ist anzuwenden, damit der Eber- 
hard-Effekt keine groBe Bolle spielt. Die erste Bedingung wird im allge- 
meinen in den in Frage kommenden kurzen Spektren, wo die Details 
verwischt sind, erfullt sein. Bei der Auswertung der Flatten sind so 
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schmale Bereiche zu erfaesen, daB die Schwarzungsverteilung geniigend 
genau wiedergegeben wird. 

In den fniheren Arbeiten in Upsala 1 ) von Lindblad und seinen Mit- 
arbeitern Ohman, Sohal^n, Petersson, Jungkvist und Stenquist sind 
die Spektren durch visuelle Vergleiche der photographischen Aufnahmen 
ausgewertet. Fur eine photometrische Auswertung sind nach der Me¬ 
thode der Expositionszeitverhaltnisse (vgl. § 5, Kap. Ill) mehrere Spektren 
aufgenommen und die fraglichen Gebiete in den verschiedenen Spektren 
miteinander verglichen. In den spateren Arbeiten gelangte ein Registrier- 
photometer zur Anwendung; die Verwandlung der Schwarzungen in 
Intensitaten geschah nach der Methode des gekreuzten Prismas und 
Gitters. 

Bei verbreiterten Spektren ist es nicht schwierig, mit einem Registrier- 
mikrophotometer so schmale Bereiche zu erfassen, daB eine treue Wieder- 
gabe der Schwarzungsverteilung erzielt wird (vgl. S. 477). Bei unver- 
breiterten Spektren - die man fur schwache Sterne benutzen wird - 
wird man den Registrierspalt breiter machen, und es besteht bei kurzen 
Spektren die Gefahr, daB die so gemessenen mittleren Schwarzungen in 
nicht homogenen Bereichen den zugehOrigen mittleren Intensitaten nicht 
immer in derselben Weise entsprechen. Dies Problem wurde S. 477 und 
S. 489 in Zusammenhang mit der Ohmanschen Methode zur Messung 
von Absorptionslinien erOrtert. Wie wir dort sahen, wird der Zusammen¬ 
hang zwischen derartigen mittleren Schwarzungen und mittleren Inten¬ 
sitaten von dem Charakter der Schwarzungskurve bei den in Prage kom- 
menden Schwarzungen abhangig, jedoch ist die Abhangigkeit innerhalb 
des mittleren Schwarzungsgebiets nur eine schwache. Lindblad und 
Stenquist haben in der Tat gezeigt, daB die von ihnen in unverbreiter- 
ten kurzen Spektren mit breitem Spalt gemessenen Charakteristika von 
der Schwarzung innerhalb eines ziemlich breiten Bereichs praktisch un- 
abhangig waren und mit anderweitigen Messungen in verbreiterten Spek¬ 
tren in befriedigender Ubereinstimmung standen. 

Zur Reduktion von spektralphotometrischen Messungen der fraglichen 
Art braucht die Spektralempfindlichkeitskurve des Photometers nicht 
bekannt zu sein. Durch die Messungen sei das Verhaltnis zweier spek- 
traler wirksamer Intensitaten bestimmt: 





(62) 


*) Vgl. Afltr. Iaktt. och XJnders. Stockholms Obs. 11, Nr. 12. 1934 und die dort 
S. 3 und 4 zuHammengestel 1 te Literatur. Dort sind auch Publikationon der Har¬ 
vard -Sternwarte auf diesem Gebiet zusammengestellt. 
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Dies Verhaltnis unterscheidet sich von dem wahren Intensitatsverhaltnis 
nur durch eine allein von den beiden (festen) Wellenlangen abhangige 
Konstante, kann also fur die vorliegenden Klassifizierungszwecke un- 
mittelbar als Charakteristikum des Spektrums benutzt werden. Voraus- 
setzung ist naturlich, daB die Spektralempfindlichkeitskurve konstant 
ist. Etwaige Anderungen in der Extinktion sind durch Reduktion auf 
den Zenit zu beriicksichtigen. 

Die von Lindblad und seinen Mitarbeitern gemessenen Charakte- 
ristika betreffen bei den friihen 
Typen (B-F5) das kontinuier- 
liche Spektrum (einschlieBlich 
der Absorptionslinien mit Aus- 
nahme der starksten) und die 
Wasserstofflinien, bei den spa- 
teren Typen das kontinuier- 
liche Spektrum (im selben 
Sinn) und die Absorption 
im Gebiet der Cyanbande, 
die ihren ersten Kopf bei 
4216 A hat. 

Als ein Charakteristikum, 
das wesentlich von der Farb- 
temperatur abhangt, wahlte 
Lindblad bei den friihen Ty¬ 
pen den mittleren Gradienten 
zwischen den Wellenlangen 
4400 und 4050 A. Bei den 
spateren Typen wurde der 
sogenannte Sprung an der 
G-Bande bei 4299 bis 4315 A 
gemessen, der als das Verhaltnis der niittleren Intensitaten der Gebiete 
zwischen der Linie g bei 4227 A und der G-Bande bzw. zwischen der 
G-Bande und der Kisenlinie 4383 A definiert ist (vgl. "g" in Abb. 8). 
Dieser Sprung kann gewissermaBen als ein Farbcnindex angesprochen 
werden. AuBerdem wurde noch der mittlere Gradient zwischen 4360 und 
4095 A festgestellt (vgl. "k* in Abb. 8). Als von der absoluten Helligkeit 
wesentlich abhangiges Charakteristikum wurde das Verhaltnis der mitt¬ 
leren Intensitaten der Gebiete 4144 bis 4184 A bzw. 4227 bis 4272 A 


0 B. Lindblad und K. Stenquist, Astr. Iaktt. UndorH. Stockh. Obn. 11, No. 12, 
8. 1934. 



Abb. 7. AuHgowahlto Spoktralboroicho fur zwoi- 
dimensionalo SpektralklaHsifikation in kurzen 
Spoktron bei friilion Spoktraltypon. Dio fiinf 
Mossungon im kontinuiorlichen Spoktrum or- 
gobon oinon Farbonindox, die MoHNungen bei 
H y und H<3 durcli Vorgleich mit don MoHHungon 
im kontinuierlichon Spektrum ein omplindlichoH 
MaI3 dor abaoluton Holligkoit 1 )- 
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gewahlt, von denen das erste den Einflufi der genannten Cyanbande 
enthalt, das zweite ein Normalgebiet darstellt. 

Abb. 7 und 8 zeigen schematisch die Gebiete, deren mittlere Inten- 
sitaten von Lindblad und Stbnqtjist bei fruhen bzw. spaten Typen 

gemessen wurden. Die frag- 
lichen Gebiete liegen alle in 
dem relativ schmalen Bereich 
zwischen 4000 und 4400 A. Dies 
hat den doppelten Vorteil, daB 
mit Linsenobjektiven trotz des 
Vorhandenseins des sekundaren 
Spektrums geniigend scharfe 
Abbildung erzielt wird, und 
daB ferner, wie Lindblad und 
Stenquist gezeigt haben, fur 
alle Wellenlangen des Bereichs 
eine mittlere Schwarzungs- 
kurve benutzt werden darf, 
ein Resultat, das sich mit dem 
ahnlichen Befund von Payne 
und Hogg 1 ) deckt (vgl. hierzu 
S. 335 und 083). Auch ist es 
ein Vorteil, daB das (Jebiet mit 
dem Gebiet des M axi mu ms der 



Ohman 2 ) maB in den Spek- 
tren von Sterncn der Klassen 


Abb. 8. Ausgewahlte Spoktralbereiehofur zwoi- durch Erdatmosphare, Optik 
dimensionalo Spektralkla^sifikation in kuiwn und p latte bestimmten Spek- 
Spektron bei spaten Spektraltypen. Der Sprung . . „ . 

an dor G-Bando (V) und dor durch die tralempfindlichkoitskurve zu- 

Messungon bei 4360, 4260, 4180, 4140 und sammenfallt. 

4095 A definierto mittlere Gradient (*k*) stollon 
je einonFarben index dar. Durch Vergloich zwi- 
achen dem Spektralboroich urn 4260 A und dem ^ un( j y ( j cr j n o ^ 
durch die Cyanbande wtark beoinfluGten Spek- , . , . .. ' , 

tralberoich um 4180 A (V) orhalt man oin schnebencn Wcihc d.o nnttleren 
empfindlicheH MaB der absoluten Helligkeit 3 ). Jntensitaten der Wasserstofi- 

linien H y und und der Cal- 
ciumlinie K. Die Linien wurden mit dem kontinuierlichen Spektrum bei 
4415 und 4270 A (Hy), 4101 und 4055 A (H<5) und 3912 A (K) ver- 
glichen. Als ein von der Farbtemperatur wesentlieh abhangiges Charak- 

*) Loc. cit. S. 479 Anm. 8. 

a ) Loc. cit. S. 489 Anm. 4. 

8 ) B. Lindblad und E. Stenquist, Astr. Iaktt. Unders. Stockh. Obs. 11, No. 12, 
9. 1934. 









IV. Kap. § 12. Uber spektralphotometrische Messungen von Flachen. 497 

teristikum - Farbenindex - diente das Verhaltnis der mittleren Inten¬ 
sitaten bei 3912 und 4415 A. 

In der S. 489 erwahnten Arbeit von Becker und Kohlschutter sind 
nach Registriermikrophotometerkurven von kurzen Objektivprismen- 
spektren mittlere Intensitaten von Gebieten um die folgenden Wellen- 
langen gemessen worden: 4340 (Hy), 4102 (Hi), 4307 (G-Bande), 4227 (g), 
4160 (Cyanbande), 4045, 4267, 4430 (kontinuierliches Spektrum mit 
nicht starken Absorptionslinien). 

§ 12. Ober spektralphotometrische Messungen von Flachen. 

Zur vollstandigen Charakterisierung der Strahlung eines flachenhaften 
Objekts sind fur jedes Flachenelement spektrale Intensitaten fur alle 
Wellenlangen festzustellen. Von spektralphotometrischen Beobachtungen 
flachenhafter Objekte liegen in erster Linie Beobachtungen der verschie- 
denen Teile der Sonnenscheibe vor, wahrend fur die iibrigen Objekte 
im Sonnensystem nur sehr sparliches Beobachtungsmaterial vorhanden 
ist. Von den Nebeln sind es bisher namentlich die galaktischen Nebel, 
die zum Gegenstand spektralphotometrischer Messungen gemacht wor¬ 
den sind. 

Wie bei Messungen im unzerlegten Licht (vgl. S. 405) liegen zwei Auf- 
gaben vor, namlich die photometrische Beobachtung der Flachen als 
Ganzes (Totalspektren) und die der Spektren einzelner, als homogen 
anzusehenden Flachenelemente in den Flachen. Die Probleme, die in Ver- 
bindung mit diesen beiden Aufgaben auftreten, unterscheiden sich von 
den entsprechenden beztiglich der Fixsterne durch die Art, in der die 
Herausblendung der zu messenden Strahlung zu geschehen hat. Gewisse 
allgemeine Ziige, die fur die Unterschiede zwischen Fixsternphotometrie 
und Flachenphotometrie charakteristisch sind, wurden schon S. 405 f. 
erOrtert. Wir miissen jetzt insbesondere darauf eingehen, wie die Heraus¬ 
blendung der Strahlung bei photometrischen Beobachtungen von 
flachenhaften Objekten mit Hilfe von Spektrographen (sei es Objektiv- 
prismen- odor Spalt- bzw. spaltlosen Kollimator-Spektrographen) zu ge¬ 
schehen hat. 

Die Spektren gewisser flachenhafter Objekte (galaktischer Nebel, 
Sonnenchromosphare) sind wesentlich von Fixsternspektren verschieden, 
indem es Emissionslinienspektren sind. Dieser Umstand spielt bei den 
eben erwahnten Problemen eine Rolle. 

Im folgenden sollen die in Verbindung mit den spektralphotometri¬ 
schen Beobachtungen der genannten Objekte auftretenden Probleme der 
Reihe nach besprochen werden. Dabei werden wir uns hauptsachlich mit 

Huu(ll). d. Exportmentulphyflik, B(l. XXVT. 32 
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den oben hervorgehobenen Fragen beschaftigen. Die rein photometri- 
schen Probleme sind in der Hauptsache dieselben wie fur Fixsterne. 

SchlieBlich sei noch daran erinnert, daB in § 2 und § 9 aus den dort 
angefuhrten Griinden auch spektralphotometrische Beobachtungen der 
Sonne besprochen worden sind. 

§ 13. Spektralphotometrische Messungen der Sonne. 

Das Spektrum der Sonne als Ganzes erhalt man, wie S. 449 dar- 
gestellt,. indem man den Spalt eines Spaltspektrographen mit Sonnen- 
licht, das von einer matten Oberflache (z. B. einer Kreideflache) diffus* 
reflektiert wird, beleuchtet. Dabei wird ein Bild der ganzen Sonnenscheibe 
auf der matten Oberflache erzeugt. Vom Spektrographenspalt soli dies 
Bild unter einem so kleinen Winkel erscheinen, daB die diffuse Reflexion 
fur die verschiedenen Teile des Sonnenbildes praktisch in gleicher Weise 
erfolgt. 

Soli das Spektrum eines bestimmten Teiles der Sonnenscheibe aufge-' 
nommen werden, so wird wieder in der Fokalebene eines Fernrohres ein 
Sonnenbild erzeugt, aus diesem wird der gewiinschte Teil herausgeblen- 
det, und dieser beleuchtet nun eine matte Oberflache oder leuchtet durch 
eine Mattglasscheibe. Das so erhaltene Licht dient zur Beleuchtung des 
Spaltes eines Spaltspektrographen (vgl. S. 450). Wenn es sich um einen 
kleinen Bereich der Sonnenscheibe handelt, so kann der betreffende Be- 
reich direkt zur Beleuchtung des Spektrographenspaltes benutzt werden. 

Am Sonnenrand sieht man die verschiedenen Schichten der Sonnen- 
atmosphare, Photosphare und Chromosphere, getrennt iiberein- 
ander. Die spektroskopische Untersuchung der Chromosphere stellt eine 
wichtige Aufgabe dar. Stellt man den Spalt eines Spaltspektrographen 
auf den Rand des Sonnenbildes radial ein, so erheit man kontinuierlich 
nebeneinander die Spektren der verschiedenen Schichten der Photo¬ 
sphere und Chromosphere (vgl. Abb. 9). Stellt man den Spalt tan¬ 
gential, so erheit man kontinuierlich nebeneinander Spektren, die - 
im allgemeinen nicht homogene - Bereiche einer gewissen Brcite repra- 
sentieren, und zwar so, daB bei wachsender Entfemung vom Beriihrungs- 
punkt durchschnittlich immer hOhere Schichten erfaBt werden (vgl. 
Abb. 10). 

Es ist jedoch zu bemerken, daB infolge der Luftunruhe an jeder Stelle 
des Spaltes sukzessive wesentlich verschicdenartige Bereiche zur Wir- 
kung gelangen, so daB eine saubere Trennung der verschiedenen Schich¬ 
ten schwierig ist. Namentlich stOren bei nicht sehr ruhiger Luft die stark 
leuchtenden Photospharenschichten. In diesem Zusammenhang sei an- 
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gefuhrt, daB 1000 km auf der Sonnenoberflache in Erdabstand einem 
Winkel von lV4 entsprechen. Bedenkt man, daB die unterste Schicht 
der Chromosphare, die sogenannte umkehrende Schicht, eine Dicke 
von etwa 500 km hat, und beriicksichtigt dazu, daB die Luftunruhe am 
Tage grOBer ist als nachts, so erkennt man die Schwierigkeit der Auf- 
gabe. [Man vergleiche hierzu die Bemerkungen Mitchells 1 )]. Die hoheren 
Schichten der Chromosphare und Protuberanzen, in mehr als 



Abb. 9. 

Spoktrophotomotrische Hoobachtung am 
Sonnonrande mit radial gestolltom Spalt. 
Dio rolativo Dicko der Sonnonchroino- 
sphiire ist stark ubertrieben. 



Spektrophotometrischo Beobachtungam 
Sonnonrande mit tangential gestolltom 
Spalt. Dio rolativo Dicko der Sonnon- 
chrornospharo ist stark i'lbortriobon. 


10000 km Entfernung von der Photosphare, kOnnen allerdings bei guter 
Luft ziernlich sicher erfaBt werden. 

Bei totalen Sonncnfinsternissen ergeben sich neue MOglichkeiten 
fur die IJntersuchung des Spektrurns der Chromosphare. Wahrend des 
Fortschreitens der Finsternis wird nach und nach ein immer grOBerer 
Teil der Sonnenscheibe von der dunklcn Mondscheibe verdeckt. SchlieB- 
lich sieht man von der Sonnenscheibe nur eine schmale Sichel. Von 
einem gewissen Augenblick an ist die Photosphare ganz verdeckt und 
die Sichel bcsteht nunmchr aus Chrornospharenlieht. Die Sichel wird 
immer .ichmaler, indem die unteren Teile der Chromosphare verdeckt 
werden, bis sehlieBlioh auch die Chromosphare ganz hi liter der Mond- 
scheibe steht. Nach einer gewissen kurzen Zeit wird am cntgegengesetzten 
Sonnenrand wiedcr eine Chrornospharensichel sichtbar, und danach wieder 
die Photosphare. 

Spektralaufnahmcn der Chrornospharensichel wahrend totaler Sonnon- 
finsternisse werden im allgcmeinen mit spaltlosen Spektrographen ge- 

0 Handbuch d. Astrophysik Bd. 4. Berlin 1929. S. 293. 
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macht. Die Sichel ist so schmal, daB ein von ihr von einem Objektiv in 
dessen Brennebene entworfenes Bild direkt als Objekt fur einen spalt- 
losen Kollimator-Prisma-Kamera-Spektrographen dienen kann, oder es 
kann die Sichel direkt mit Objektivprisma aufgenommen werden. In der 
Tat entspricht einer effektiven ChromospharenhOhe von 5000 km eine 
Winkelbreite der Sichel von 7*, also nur wenig mehr als die normale 
Luftunruhe, so daB die Verhaltnisse ungefahr so liegen wie bei der Auf- 
nahme punktfOrmiger Objekte mit spaltlosen Spektrographen (vgl. 
S. 359). Bei einer (z. B. mit zwei 60°-Prismen bei 4300 A erreichbaren) 
Winkeldispersion von 20' pro A ist die Reinheit etwas iiber 10000 
(vgl. S. 469). 

Auch unter den genannten Umstanden ist eine direkte Trennung der 
Schichten verschiedener HOhe der Chromosphare wegen der Luftunruhe 
sehr schwierig oder praktisch unmOglich. Man erhalt ein Totalspektrum 
von den jeweils freigelassenen Schichten der Chromosphare. Ein groBer 
Vorteil der Aufnahmen wahrend einer totalen Sonnenfinsternis liegt 
darin, daB das starke Licht der Photosphare abgeblendet ist und nicht 
durch Streuung in der Erdatmosphare oder infolge Luftunruhe stOren kann. 

Durch eine genauere Analyse der Aufnahmen ist es jedoch mOg- 
lich, die Intensitaten in verschiedenen Hohen zu ermitteln. In jedem 
Augenblick des in Frage kommenden Zeitraums wahrend der Finster- 
nis sind in der Mitte der Sichel tiefere Schichten der Chromosphare 
unverdeckt als an den HOrnern. Da der geometrische Verlauf der Finster- 
nis bekannt ist, kann man rechnerisch ermitteln, einen wie groBen 
Anteil die verschiedenen Hohenschichten der Chromosphare am inte- 
grierten Bild an jeder Stelle der Sichel haben - und zwar fur jeden 
Augenblick und auch im Mittel fur den fur die Exposition benutzten 
Zeitraum von einigen Sekunden. Hierdurch ist die MOglichkeit gegeben, 
aus den gemessenen Intensitaten an verschiedenen Punkten der Sichel 
auf die Intensitatsverteilung liber die verschiedenen Schichten der 
Chromosphare zu schlieBen. Dies Prinzip zur Untersuchung der Chromo¬ 
sphare hat Mitchell 1 ) in groBem MaBstab verwendet. Campbell 2 ) ging 
zur Erreichung desselben Zweckes auf folgende Weise vor. Unmittelbar 
vor der zur Aufnahme des Spektrums dienenden photographischen Platte 
wurde ein der Dispersionsrichtung paralleler Spalt angebracht, der flir 

Vgl. Astrophys. Journ. 38, 407. 1913, auch Publ. Lcander McCormick Obs. 2, 
part 2. 1914; Astrophys. Journ. 71, 1. 1930, sowie S. A. Mitchell, Kclipsos of 
the Sun, 3. ed. New York 1932. 

2 ) Vgl. Publ. Astron. Soc. Pac. 10, 127. 1898; 12, 175. 1900; 18, 13. 1906; 20, 
63. 1908; Astrophys. Journ. 11, 226. 1900, sowio D. H. Menzel, Publ. Lick Obs. 17. 
1931. 
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alle Wellenlangen den zentralen Teil der Sichel herausblendete und die 
iibrigen Teile verdeokte. Die Platte wurde hinter dem Spalt in der Rich- 
tung senkrecht zum Spalt wahrend des in Frage kommenden Zeitraums 
der Finsternis kontinuierlich-gleichmaBig fortbewegt. So wurde von dem 
zentralen Teil der Sichel eine fortlaufende Registrierung des Intensitats- 
verlaufs wahrend der allmahlichen Zudeckung immer h6herer Schichten 
mOglich. Hierdurch ist wie oben die MOglichkeit zur Ermittlung der 
Abhangigkeit der Intensitat von der Hohe gegeben. Die effektive Expo- 
sitionszeit ist durch die Spaltbreite und die Fuhrungsgeschwindigkeit 
der Platte gegeben. Wie Campbell praktisch gezeigt hat, kttnnen 
Spaltbreite und Fuhrungsgeschwindigkeit so gewahlt werden, daB die 
Expositionszeit geniigend lang wird und man gleichzeitig eine gemigend 
unverzerrte fortlaufende Registrierung erhalt. Die Versuchsbedingungen 
sind bei der Campbellschen Methode sehr ubersichtlich, als Nachteil der 
Methode gilt die MOglichkeit, daB der relativ kleine beobachtete Teil 
der Sichel gerade von einer Protuberanz gestOrt sein mag. 

Bei der Auswertung der nach den erOrterten Prinzipien wahrend totaler 
Sonnenfinsternisse angestellten Beobachtungen ist auf die leicht zackige 
Form des Randes der Mondscheibe zu achten. Den Zaeken am Mond- 
rand entsprechen Zaeken in der Projektion auf den Sonnenrand von der 
GrOBenordnung 1000 km. 

Auch bei Chromospharen messungen wahrend einer totalen Finsternis 
muB auf die Streuung des Lichtesin der Erdatmospharegeachtet werden. 
Wohl ist die stark leuchtende Photosphare verdeckt, die fraglichen Inten- 
sitatsgradienten sind aber immerhin groB. Bei leicht verschleiertem 
Himmel kOnnen starke StOrungen durch Streuung auftreten. Ein Zeichen 
dafiir, daB dies der Fall ist, ist es, wenn ini Bereich der dunklen Mond¬ 
scheibe Chromospharenlinien beobachtet werden 1 ). 

Wahrend der Totalitat kann die Sonnencorona (die die Sonne in 
Winkelabstanden vom Rand bis zu 40' umgibt) beobachtet werden. Fiir 
spektralphotometrische Beobachtungen der Corona ist ein Spaltspektro- 
graph geeignet. Der Spalt wird radial gestellt, die Spektren der Corona 
in verschiedenen Hohen erscheinen dann kontinuierlieh nebeneinander. 
Da die Winkclausdehnung der Corona betrachtlich ist, ist besonders 
darauf zu achten, daB das Kollimatorobjektiv von alien Punkten des 
Spaltes voll ausgeleuchtet wird - d. h. das Objektiv muB ein grOBeres 
Offnungsverhaltnis haben als der Kollimator. Ludkndorff 2 ) verglich in 

x ) Vgl. etwa Mitchell, loc. cit. S. 500 Amn. 1, und Litdbndokff, loc. cit. 
Anm. 2. 

2 ) Sitzungsbor. PreuB. Akad. Wiss. 5, 83. 1925. Vgl. auch die dort angofuhrto 
altere Literatur. 
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dieser Weise das Spektrum der Corona mit dem Sonnenspektrum. Das 
Sonnenlicht wurde durch diffuse Reflexion an einer Kreideflache (vgl. 
S. 449) und durch Absorption in verschiedenen Absorptionsgittern ge- 
schwacht. Die Skala wurde durch mehrfache Aufnahmen des Sonnen- 
spektrums unter Benutzung einer Reihe geeichter Absorptionsgitter her- 
gestellt. Ludendorff erhielt das Resultat, daB die Intensitatsverteilung 
des Coronaspektrums im untersuchten Wellenlangenbereich zwischen 
3800 und 4800 A unabhangig von der Hohe innerhalb 0™1 mit der Inten¬ 
sitatsverteilung im Sonnenspektrum ubereinstimmte. 

Grotelajst 1 ) untersuchte mit einer ahnlichen Apparatur das Corona- 
spektrum zwischen 3400 und 6500 A. Der ultraviolette Teil des Spek- 
trums wurde mit einem Quarzspektrographen aufgenommen. Das Er- 
gebnis der Untersuchung war die Feststellung der tJberemstimmung 
zwischen Sonnenspektrum und Coronaspektrum im ganzen untersuchten 
Wellenlangenbereich innerhalb 0*?1. 

§ 14. Spektralphotometrische Messungen der galaktischen Nebel. 

Die Spektren der galaktischen Nebel sind in vielen Fallen Emissions- 
linienspektren (vgl. S. 555). Der kontinuierliche Hintergrund zwischen den 
Linien ist sehr schwach, nur im Wellenlangenbereich jenseits der Balmer- 
Grenze ist die Intensitat maBig groB. Wenn mit einem Objektivprisma 
oder mit einem spaltlosen Spektrographen die Spektren von solchen 
galaktischen Nebeln aufgenommen werden, so erhalt man eine Reihe 
monochromatischer, den verschiedenen Emissionslinien entsprechender 
Bilder des Nebels. Diese kOnnen nun auf normale Weise photometriert 
werden. Die Aufgabe der Photometrie des einzelnen Nebelbildes ist 
analog der Aufgabe der Flachenphotometrie im unzerlegten Licht (vgl. 
S. 405). Um die Bilder der verschiedenen Wellenlangen photometrisch 
vergleichen zu konnen, muB man die Spektralempfindlichkeitskurve des 
Photometers ermitteln. Bekman 2 ) nahm zu diesem Zweck das Sonnen¬ 
spektrum auf, Ambarzumian 3 ) GO-Zwergsterne, fur die die gleiche Inten¬ 
sitatsverteilung wie fur die Sonne vorausgesetzt werden darf. Zanstra 4 ) 
verglich bei gleichen Wellenlangen planetarische Nebel mit ihren Zentral- 
sternen. 

Es ist klar, daB durch das eben erOrterte Verfahren die Intensitats¬ 
verteilung innerhalb der Emissionslinien - die Linienkonturen - nicht 

J ) Z. f. Astrophys. 2, 106. 1931; 3, 199. 1931. 

2 ) Lick Obs. Bull. 15, 86. 1931. 

3 ) Z. f. Astrophys. 6, 107. 1932. 

4 ) Z. f. Astrophys. 2, 1. 1930, und Publ. Dom. Astrophys. Obs. Victoria 4, 209. 
1930. 
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ermittelt werden kOnnen. Hierzu ist ein Spaltspektrograph erforderlich. 
Es wird dann der Spalt auf den Nebel eingestellt, so daB ein passendes 
Stuck herausgeschnitten wird, dessen Spektrum dann in derselben Weise 
wie ein Fixsternspektrum untersucht werden kann. Untersuchungen 
dieser Art sind von Fabry und Buisson 1 ) und von Baade, Goos, Koch 
und Minkowski 2 ) angestellt worden. Zur Erzielung eines hohen Auf- 
iOsungsvermOgens wurden Interferenz-Spektrographen benutzt. 

§ 15. Berechnung spektraler Flachenintensitaten. 

Es soli nun an einem konkreten Beispiel gezeigt werden, wie die Er- 
mittlung von spektralen Flachenintensitaten verlauft. 

Durch die Sonnenbeobachtungen Abbots und seiner Mitarbeiter 3 ) lie- 
gen folgende Daten vor: 1. Die Gesamtintensitat der Sonne als leuchten- 
der Punkt betrachtet (vgl. S. 326), d. i. die Solarkonstante S. 2. Die 
Intensitatsverteilung im kontinuierlichen Spektrum der Sonne als leueh- 
tender Punkt betrachtet (Totalspektrum). 3. Die Intensitatsverteilung 
iiber die Sonnenscheibe in verschiedenen Wellenlangen. 

Die spektrale Flaehenintensitat im Winkelabstand r vom Zentrum der 
Sonnenscheibe fur die Wellenlange A sei I A (r). Der Beitrag des Kreisrings 
zwischen r und r i dr zur Intensitat der Sonne als Punkt betrachtet fur 
die Wellenlange A ist gleich dem Produkt aus der Flaehenintensitat I A 
und dem Raumwinkel, unter dem der Kreisring dem Beobachter erscheint 
(vgl. S. 325), d. h. gleich \ } -2nvAv. Die Summe aller soleher Beitrage 

ist folglich: h 

lj l ,l) ~jl ; ,(r)- 2 jrrdr . (63) 

6 

Die Vcrhaltnisse der lj p) sind aus der bekannten Intensitatsverteilung 
der Sonne als leuchtender Punkt (vgl. 2. oben) bekannt, d. h. die I A P) 
sind bis auf einen konstanten Faktor bekannt: 

Ij p) (Mi 1>)ro1 . (64) 

Nach 3. ist die Intensitatsverteilung iiber die Sonnenscheibe in ver¬ 
schiedenen Wellenlangen bekannt. Es sind mit anderen Worten die l A (r) 
bis auf eino von der Wellenlange A abhiingige (von r aber unabhangige) 
Konstantc bckumit: | A ( r ) K(A) IJ"'(r). (05) 

Die Normicrungskonstanten K(A) kOnnen nun durch die bis auf die 
Konstantc (J bekannten I; I>} ausgedriiokt werden. Durch Einsetzung von 
Gl. (65) in (Jl. (63) ergibt sich: 

*) Antrophyu. J'ouni. 33, 406. 1911; vgl. auoli Astrophys. Joum. 40, 241. 1914. 

a ) Z. f. Antrophys. 6, 355. 1933. 

8 ) Loc. cit. S. 403 Anrn. 1. 
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I^ P) = K (A) JIJ® 1 (r) • 2 jrr dr. (66) 

0 

Hier ist das Integral rechts berechenbar, K(A) ergibt sich folglich un- 
mittelbar aus I| p) . Nach Gl. (64) und (65) sind also alle Intensitaten 
bis auf die Konstante C angebbar. Die Konstante C bestimmt man aus 
der nach 1. bekannten Gesamtstrahlung S: 

S=/l' p) d^C/li P)rel dA. (67) 

0 0 

In Gl. (67) ist alles mit Ausnahme von C bekannt. 

Die numerischen Resultate einer solchen Berechnung findet man in 
einer Abhandlung von Minnaert 1 ). 


FtJNFTBS KAPITBL. 

Die Extinktion. 

§ 1. Allgemeines. 

Die Strahlung der HimmelskOrper wird beim Durchgang durch die 
Erdatmosphare merklich geschwacht. Es findet eine Streuung des Lichtes 
an den Luftmolektilen statt, ferner eine Absorption in den Wellen- 
langenbereichen der Banden der verschiedenen in der Erdatmosphare 
vorhandenen Molekiile, und schlieBlich eine Beugung und Absehattung 
durch suspendierte feine und grObere Staubpartikeln und Wasserparti- 
keln. Die Schwachung durch alle diese (und andere etwa vorhandene) 
Ursachen faBt man zusammen und spricht von der Extinktion der 
Strahlung in der Erdatmosphare oder kurz von der Extinktion. 
Die Extinktion wird im allgemeinen in GrtiBenklassen ausgednickt. 
Einem bestimmten Schwachungsverhaltnis der Intensitat entsprioht 
gemaB Gl. (9), S. 326, ein bestimmter Zuwachs der GrOBcnklasHe. 

Die Extinktion hangt von dem von der Strahlung durchlaufenen Weg 
durch die Erdatmosphare ab und wachst naturgemaB mit diesem. Sie 
hangt folglich von dem Stand des betrachteten HimmelskOrperH zum 
Horizont des Beobachtungsortes ab und wird mit immer tieferem Stand 
grOBer. Die Extinktion, in GrOBenldassen ausgedrlickt, ist - wegen der 
Unabhangigkeit der in Frage kommenden Elementarprozesse - von der 
Helligkeit des betrachteten HimmelskOrpers unabhangig. 

Wie S. 350 dargestellt, wird der EinfluB der Extinktion im allgemeinen 
in zwei Schritten beriicksichtigt. Zunachst wird auf das Zenit redu- 


*) Bull. Afitron. Inst. Netherlands 2, 75. 1924. 
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ziert, d. h. es wird die Reduktion auf denjenigen Wert ermittelt, den 
man fur die gemessene photometrische GrOBe gefunden hatte, wenn die 
Beobachtungen im Zenit angestellt worden waren. Dann wird auf den 
leeren Raum reduziert, d. h. es wird die Reduktion auf den Wert, 
den man auBerhalb der Erdatmosphare beobachtet hatte, bestimmt. 
Durch die Reduktion auf das Zenit macht man bei verschiedenem Stand 
eines HimmelskOrpers angestellte photometrische Beobachtungen ver- 
gleichbar. Zur Charakterisierung der Himmelsktirper kommen im allge- 
meinen nur die durch Reduktion auf den leeren Raum von dem EinfluB 
der Erdatmosphare befreiten Intensitaten in Betracht. 

Die Aufgabe der Ermittlung der Reduktion auf das Zenit kann rein 
empirisch gelOst werden 1 ). Im Prinzip sind nur ein oder mehrere Himmels- 
kOrper von praktisch unveranderlicher Helligkeit fortlaufend zu beob- 
achten, wahrend die Zenitdistanz (bei geeigneter Deklination) infolge 
der taglichen Bewegung von 0° auf 90° zunimmt. Aus den so festgestellten 
Helligkeitsanderungen kann die Reduktion auf das Zenit in Abhangigkeit 
von der Zenitdistanz abgeleitet werden. 

Praktisch geht man aber im allgemeinen so vor, daB man zunachst 
einen theoretischen Ausdruck fiir die Abhangigkeit der Reduktion auf 
das Zenit von der Zenitdistanz ableitet. Dieser enthalt aber mindestens 
einen unbestimmten Parameter, in dem die physikalischen Eigenschaften 
der Erdatmosphare in gewissem AusmaB - mehr oder weniger - unspezi- 
fiziert bleiben mlissen. Durch Vergleich zwischen Theorie und Beobach- 
tung werden fur den oder die fraglichen Parameter numerische Werte 
ermittelt. 

Die Reduktion auf den leeren Raum kann naturgemaB nicht rein empi¬ 
risch ermittelt werden, sondern muB durch theoretischo Oberlegungen 
in Verbindung mit den Beobachtungen liber die Abhangigkeit der Re¬ 
duktion auf das Zenit von der Zenitdistanz gefunden werden. Die Re¬ 
duktion ergibt Bich unmittelbar, wenn nach dem eben erOrterten halb- 
empirischen Verfahren vorgegangen wird. 

Die Extinktion in der Erdatmosphare ist von der Wellenliinge der 
betrachteten Strahlung abhiingig. Imfolgenden untersuchen wir zunachst 
die Extinktion fur praktisch monochromatische Strahlung (§ 2) und 
danach die Extinktion im Falle zusammengesetzter Strahlung (§ 3). 

Der Zustand der Erdatmosphare ist standigen Anderungen untcrwor- 
fen. Dementsprechend ist die Extinktion als cine mit der Zeit verander- 
liche GrOBe aufzufassen. Fur viele Zwecke geniigt es allerdings, mit einer 
zeitlich konstanten mittleren Extinktion zu rechnen. Wir miissen 

x ) Vgl. hicrzu L. Seidel, Abh. <1. K. Bayor. Akad. d. Wisw. II. Klasso 6, 581, 
und G. MOller, Publ. Astroph. Obs. Potsdam Nr. 12. 1883. 
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jedoch auch das Problem der praktischen fortlaufenden Uberwachung 
der Extinktion erOrtern, sowie auf die Zusammenhange zwischen ge- 
wissen meBbaren Anderungen im Zustand der Atmosphare mit Ande- 
nmgen der Extinktion eingehen (§4). 

S ohliefili ch sei noch betont, daB unregelmaBige Schwankungen der 
Extinktion mit dem Ort am Himmel von den Extinktionstheorien nicht 
erfaBt werden. Bei astrophotometrischen Messungen muB oft mit solchen 
z. B. durch ganz leiohte lokale Wolkenschleier verursachten Unregel- 
maBigkeiten gerechnet werden. Es folgt, daB astrophotometrische Be- 
obacht ung en auch bei sorgfaltiger Beriicksichtigung der Extinktion wenn 
mOglich so angelegt werden sollen, daB die Wirkung der Erdatmosphare 
eliminiert wird (vgl. S. 353). Bei Beobachtungen, bei denen eine solche 
Anlage der Messungen nicht mOglich ist, kann eine hohe Genauigkeit 
der Resultate im allgemeinen nur durch zeitlich getrennte Wieder- 
holungen der Messungen erzielt werden. 


§ 2. Theorien der Extinktion monochromatischer Strahlung. 

Wir betrachten im folgenden monochromatische Strahlung der Wellen- 
lange X von einem HimmelskOrper, der dem Beobachter in der Zenit- 

distanz z erscheint. Die Licht- 



Abb. 11. Zur Bort^clinung (low Strahlonwoges 
(lurch eino oh'mentaro Kugolwclialo der Erd- 
atmosphare. Die Dicke der Erdatmosphare und 
die Strahlenbrochung sind stark iibertrieben. 


strahlen passieren die Erd- 
atmosphare in einer infolge 
der Lichtbrechung gekriimm- 
tenBahn. Die Lichtablenkung 
erfolgt in der dureh die Nor- 
male der jeweils paHHierten 
Luftschicht und den Lieht- 
strahl definierten Ebene. Die 
Bahn der LichtNtrahlen liegt 
deshalb ia der durch die Lot- 
linie des BeobaehtcrH und 
die Richtung zum Himmcls- 
kGrper gegebenen Ebene (vgl. 
Abb. 11). 

AIs elementaren Extink- 
tionsprozeli betrachten wir die 
Schwachungdes LichteH beim 
Durchgang durch eine Luf’t- 
schicht, die durch zwei mit 
der als kugelfbrmig bctrach- 
tetenErdekonzentrischen, un- 
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endlich benachbarten Kugelflachen begrenzt ist (vgl. Abb. 11). Der Radius 
der Erde sei R, die Hahen der begrenzenden Kugeloberflachen liber die 
Erdoberflache h und h + dh. Der Winkel zwischen Lotlinie und Sehlinie 
zum HimmelskOrper am Beobachtungsort ist gleich der scheinbaren Zenit- 
distanz z, der Winkel zwischen Lotlinie und Sehlinie am Ort 0 in der 
Hohe h iiber der Erdoberflache, wo der betrachtete Strahl die fragliche 
elementare Luftschicht passiert, sei z'(h). Dann ist der Weg, den der 
Strahl durch die elementare Luftschicht zuriickzulegen hat: 

ds =secz'(h)dh. (1) 

Es sei der Extinktionskoeffizientin der betrachteten elementaren 
Luftschicht in der Etohe h gleich ^(h). Dann ist definitionsgemaB die 
fragliche Anderung der Intensitat beim Durchgang durch die betrachtete 
Luftschicht: 

Y - - x,(h)sec z'(h)dh. (2) 

h 


Die Erdatmosphare sei praktisch ohne schwachenden EinfluB auf die 
Strahlung oberhalb der Hohe H. Dann ist das Verhaltnis der beob- 
achteten Intensitat I ; zu der Liehtintensitat I^ 0) auflerhalb der Erd¬ 
atmosphare durch den folgenden durch Integration von 01. (2) zu erhal- 
tenden Ausdruck gegeben: 


lrl no) — K(h)nocz # ( h )dh. 


(3) 


Das Schwachungsverhaltnis P A (z) crgibt sich hieraus unmittelbar: 


Pi(*) - 


«r 


it 


e 


- J * A (li) nee // (h) <lh 
0 


W 


Fur einen ini Zenit stehenden HimmelskOrper ist z gleich Null, und 
auch alle z'(h) sind gleich Null. Das Schwiichungsverhaltnis fur einen 
Himmelskorper im Zenit, die Zenitdurchlassigkcitszahl oder der 
Transmissionskoeffizient der Erdatmosphare (vgl. S. 350) ist folg- 


-/x A (ll) (111 

TV WJ-e " 


(«) 


Das in 01. (4) im Exponenten auftretende integral pflegt man in Ein- 
heiten des entsprechenden fiir die Zenitstellung giiltigen integrals aus- 
zudriicken: ,, H 

J « A (h)sec z'(h)dh -F(z) / ^(h)dh. 
o i) 


(«) 
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Den Faktor F A (z) bezeichnet man als die bei der scheinbaren (vom 
Beobachter gesehenen) Zenitdistanz z durchdrungene Luftmasse. Im 
Zenit ist F A definitionsgemaS gleich 1: 

(7) 

Unter Einfuhrung der Luftmasse kann der allgemeine Ausdruck 
Gl. (4) fur das Schwachungsverhaltnis umgeformt werden: 

H 

-F^z) f ^(h) dh 

P;i(z)=e 0 , (8) 

oder indem die Zenitdurchlassigkeitszahl nach Gl. (5) eingefuhrt wird: 

W"Pf lW - (9) 

Von den Schwachungsverhaltnissen P ; (z) bzw. p A der Intensitaten 
kann unmittelbar auf die entsprechenden GrOBenklassenander ungen 
iibergegangen werden [vgl. Gl. (9), S. 326]: 

zJm A (z) = -2,5logP A (z) (10) 

bzw- dm A (0°) = -2,5logp A . (11) 

Aus Gl. (10) und (11) erhalt man allgemein: 

dm A (z) =-2,51ogp A -P A (z). (12) 

Die Extinktion in GrOBenklassen ausgedriickt ist propor¬ 

tional der durcbdrungenen Luftmasse F A (z). 

Das Problem der Ermittlung der Extinktion ist vollstandig gelOst, 
wenn 1. die Zenitdurchlassigkeitszahl p A nach Gl. (5) imd 2. die Luft¬ 
masse F A (z) als Funktion der scheinbaren Zenitdistanz z nach Gl. (6) 
ermittelt worden sind. Wir stellen die wichtigsten der aus den Definitio- 
nen gefolgerten Relationen noch zusammen: 



dm A (z)=-2 ) 5logp A -F A (z). 

Wir gehen jetzt zu der Diskussion der nach Gl. (13) fur p A und F A (z) 
maBgebenden Integrale iiber. Zunachst soil die Abhangigkeit des Win- 
kels z von der Hohe h iiber der Erdoberflache untersucht werden. 
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Infolge der Refraktion ist der Weg der Lichtstrahlen durch die Erd- 
atmosphare gekriimmt. Die Kriimmung ist jedoch nicht groB. In erster 
Naherung soli die Kriimmung der Lichtstrahlen vernachlas- 
sigt werden. Dies ftihrt zu den Extinktionstheorien von J. H. Lam¬ 
bert 1 ) und P. Bouguer 2 ). 

Eine Abschatzung des Einflusses der Vernachlassigung der Refraktion 
ist leicht zu erhalten. Fur jedes h ist die Winkelablenkung infolge der 
Refraktion kleiner als der Unterschied zwischen der scheinbaren Zenit- 
distanz z und der wahren Zenitdistanz Z. Die Wirkung der Vernachlas¬ 
sigung der Refraktion wird deshalb kleiner sein als der Unterschied der 
Extinktion bei den scheinbaren Zenitdistanzen z und Z, eine GrOBe, die 
empirisch ermittelt werden kann. Die untenstehende Tabelle zeigt die 
so berechnete obere Grenze der fraglichen Wirkung fiir A gleich 5600 A. 
Zugleich sind zur Ubersicht mittlere Werte der Extinktion fiir A = 5600 A 
angefuhrt (vgl. S. 525). 


Tabelle 30. 


z 

Refraktion 

A 

Extinktion 

0° 

0(0 

O'VOO 

0\ n 23 

30 

0,6 

0,00 

0,25 

60 

1,7 

0,00 

0,47 

70 

2,7 

0,00 

0,7 

80 

5,5 

0,01 

1,2 

85 

10,2 

0,05 

2,0 

87 

15,0 

0,14 

2,8 


Eiir A-5600 A. 


Bis jedenfalls 80° Zenitdistanz ist die Wirkung der Vernachlassigung 
der Refraktion also praktisch verschwindend klein. 

Abb. 12 entspricht Abb. 11, nur ist in Ubereinstimmung damit, daB 
jetzt die Kriimmung der Lichtstrahlen vernachlassigt werden soil, der 
Weg des Lichtstrahls als gerade Linie gezeichnet. Aus dem Dreieck 
Erdzentrum, Beobachter, O folgt unmittelbar die folgende Beziehung 
zwischen z' und z: 

R 

sinz' - j^- ^-sinz (Refr. vern.). (14) 

Da die Ausdehnung der Erdatmosphare klein gegen den Erdradius R 
ist, folgt, daB der Unterschied zwischen z' und z im allgemeinen klein ist. 

x ) Photomotria. 1760. Dcmtsche Ausgabo von E. Anding, OstwaldH Klassiker d. 
exakten Wiss., Nr. 31-33. 1892. 

2 ) Traits d’optique. 1760. 
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Fur die Diskussion des zweiten Integrals in Gl. (13) ist ein Ausdruck fiir 
secz' zu ermitteln: 


secz' yi-sin 2 z 1 

/ 1 ... 


8602 1/1 / r \ a • * \ 

VH R + h) smz ' 


tg a z 


(Refr. vem.) (16) 


oder 


,1 / 1 

S6CZ y 2Rh + 

' 1 + tk— r 


h a 


(R + h) a 


-secz (Refr. vem.). 


tg a z 


(16) 



Abb. 12. Zur Ber^hmmg des Winkolw einoH als geradlinig voraiiHgoHetzton St-rahls 
durch die Erdatmospharo mit dor Lotlinio als Funkfcion dor Hdho iibor dom Moores- 
niveau. Dio Dicko der Erdatmospharo ist stark iibortriobon. 


Fiihrt man diesen Ausdruck in die in GI. (13) gegebene (Jleichung fur 
F a (z) ein, so erhalt man: 

dh 

./' 2Rh + h 2 2 

F^(z) --j,-(Refr. vem.). (17) 


II 

secz fxi(h) 
« 


/ « A (h) dh 
i) 


Die Quadratwurzel im Neriner des Integranden des Integrals im Zahler 
von Gl. (17) ist im allgemeinen wenig von 1 verschieden. Der (mittlere) 
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Erdradius ist 6370 km. In einer Hohe von 50 km ist die Erdatmosphare 
schon so verdiinnt, dafi die Extinktion in den hoherliegenden Schichten 
im allgemeinen praktisch vernachlassigt werden darf, so daB wir meistens 
H = 50 km und folglich h < 50 km setzen kflnnen. Dann ist 


2Rh + h 2 
(R + h) 2 


2 S <0,016, 


(18) 


so daB bei maBigen Zenitdistanzen die Quadratwurzel in der Tat wenig 
von 1 verschieden ist. Wiirde man die Abweichung von 1 vernachlassigen, 
was geometrisch der Vernachlassigung der Kriimmung der in Betracht 
kommenden Schichten der Erdatmosphare entspricht (z=z'), so wiirde 
man den folgenden einfachen Ausdruck erhalten, den man auch unmittel- 
bar durch Betrachtung des durch Vernachlassigung der Kriimmung ver- 
einfachten geometrischen Bildes erhalt: 

P A (z)=secz (maBige Zenitdistanzen). (19) 


Die Luftmassen verhalten sich bei nicht zu groBen Zenit¬ 
distanzen sehr nahe wie die Sekanten der Zenitdistanzen. 

Bevor zur weit6ren Diskussion von Gl. (17) iibergegangen wird, sei 
noch an das Ziel der theoretischen Diskussion erinnert. Das Ziel ist (vgl. 
S. 505), einen theoretischen Ausdruck fur die Extinktion zu finden, der 
einen oder mehrere unbestimmte Parameter enthalt, je nachdem die 
physikalischen Eigenschaften der Erdatmosphare mehr oder weniger aus- 
fiihrlich spezifiziert werden. Eine vollstandige Spezifizierung dieser Eigen¬ 
schaften, die zu eincm vollkommen bestimmten Extinktionsausdruck 
fiihren wxirdc, ist zur Zeit nicht mOglich. 

Wir schlagen zunachst mit Lambert 1 ) bei der Diskussion von Gl. (17) 
den Weg ein, die physikalischen Eigenschaften der Erdatmosphare mOg- 
lichst unspezifiziert zu lassen. Analytisch kommt es dann darauf an, die 
Veranderliche z von dem von den fraglichen Eigenschaften abhangigen 
Extinktionskoeffizienten ^(h) zu trennen. Dies ist nun dadurch mOg- 
lich, daB die Quadratwurzel in (11. (17), wie wir gesehen haben, im allge¬ 
meinen nicht sehr von 1 verschieden ist. Entwickelt man nach Potcnzen 
der Abweichung dcs Ausdrucks unter der Quadratwurzel von 1, erhalt 
man nach einer Berechnung, die hier iibcrgangen werden darf, den fol¬ 
genden Ausdruck fur F A (z): 

F a (z) - sec z { 1 - A A tg 2 z -i B A tg 4 z- . . .} (Refr. vern.). (20) 

Hier sind A a , B a , ... von der Zcnitdistanz unabhiingige Konstanten. 
Dies ist in der Tat ein Ausdruck der gesuchtcn Art - ein theoretiseher 


] ) Loc. cit. S. 509 Anm. 1. 
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Ausdruck fur die Abhangigkeit der Luftmasse F A (z) von der Zenitdistanz, 
der eine Anzahl unbekannte, fiir die Erdatmosphare charakteristische 
Konstanten (A x , B A , . . .) enthalt. Es sei noch bemerkt, daB A x , B A , . . . 
gewissermaBen effektive Werte der ersten, zweiten, . . . Potenz der in 
Einheiten des Erdradius gemessenen AtmospharenhOhe sind. Die Reihe 
konvergiert und ist praktisch anwendbar bis z gleich etwa 80°. Es ge- 
nugt im allgemeinen die Mitnahme nur zweier Glieder in der Klammer. 

Durch Einsetzen von Gl. (20) in die letzte Gl. (13) erhalt man, indem 
nur zwei Glieder in der Klammer mitgenommen werden, den folgenden 
Ausdruck fur die Extinktion: 

Am x (z) = (-2,5logp A )secz {l-A A tg 2 z} (Refr. vern.). (21) 

In diesem Ausdruck sind jetzt (-2,5logpJ und A x als unbekannte, 
fiir die Erdatmosphare charakteristische Konstanten aufzufassen, die 
durch Vergleich mit den Beobachtungen zu bestimmen sind. Durch Be- 
obachtungen feststellbar ist, wie wir gesehen haben, die Reduktion auf 
das Zenit. Als Ausdruck fiir die Reduktion auf das Zenit erhalt man 
gemaB Gl. (21): 

Red. auf Zenit = (-2,5logp A ) [secz {l-A A tg 2 z}-1] (Refr. vern.). (22) 

Hat man fiir eine Anzahl von Zenitdistanzen empirisch die Reduktion 
auf das Zenit ermittelt, so hat man eine entsprechende Anzahl Gleichun- 
gen fiir die Unbekannten (-2,5logp /l ) und A x . Durch eine Ausgleichungs- 
rechnung, etwa nach der Methode der kleinsten Quadrate, werden die 
numerischen Werte der Unbekannten bestimmt. 

Wie unmittelbar ersichtlich, erhalt man durch eine derartige Aus- 
gleichungsrechnung den numerischen Wert des Transmissions- 
koeffizienten p A . Dies Verfahren zur Bestimmung des Transmissions- 
koeffizienten kann gewissermaBen als Extrapolation auf die Luftmasse 
Null angesprochen werden. Dabei stiitzt sich die Extrapolation auf den 
Ausdruck Gl. (20) fiir den Zusammenhang zwischen Luftmasse und Zenit¬ 
distanz. 

Bis z = 70° geniigt im allgemeinen die Mitnahme nur eines Gliedes in 
der Klammer, d. h. F A (z) kann mit geniigender Genauigkeit gleich secz 
gesetzt werden [vgl. Gl. (19)]: 

Red. auf Zenit = (-2,5logp A ) [secz-1] (z< 70°), (23) 

also ein Ansatz mit nur einer unbekannten Konstanten, ebon dem vom 
Transmissionskoeffizienten abhangigen Faktor. 

Die Ausdriicke Gl. (22) und (23) geniigen in der Tat fast immer den 
Anforderungen der Praxis. Photometrische Beobachtungen werden nur 
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selten bei Zenitdistanzen uber 80° angestellt. Ein praktisches Beispiel 
fur die Anwendung des Ausdrucks Gl. (22) im oben ertirterten Sinn findet 
man in einer Abhandlung von G. Muller 1 ). 

Wir gehen jetzt dazu fiber, einen allgemeinen Ausdruck fur die Ex¬ 
tinktion zu finden, der mGglichst wenig unbekannte Parameter enthalt, 
indem wir versuchen, die in Frage kommenden physikalischen Eigen- 
schaften der Erdatmosphare zu spezifizieren. Dabei beschranken wir uns 
zunachst wieder auf eine Behandlung der Aufgabe unter der Voraus- 
setzung, daB die Kriimmung des Weges der Lichtstrahlen durch 
die Erdatmosphare zu vernachlassigen ist (vgl. S. 509). Dies ist 
die Problemstellung Bouguers 2 ). Der Ausgangspunkt der Diskussion ist 
wieder Gl. (17): 


H 

secz J «;(h) 
o 


dh 


F,(z) 


/ 


2Rh+h 2 , „ 

1+ 


H 

/*i(h)dh 


(Refr. vern.), 


(24) 


Es gilt nun, einen Ausdruck fur den Extinktionskoeffizienten zu 
finden. Die Extinktion des Lichtes erfolgt, wie schon bemerkt, infolge 
1. Streuung durch die Luftmolekiile, 2. Absorption in den Wellenlangen- 
bereichen der Molekulbanden der Erdatmosphare und 3. Beugung und 
Abschattung durch Staubpartikeln und Wasserpartikeln. Die Streuung ist 
gemaB dem Rayleighschen Gesetz proportional der Dichte der betrach- 
teten Luftschicht. Die Absorption ist proportional der Partialdichte der 
absorbierenden Molekiile. In grober Naherung kann man auch die Ab¬ 
sorption als der Dichte proportional ansetzen, indem man die Zusammen- 
setzung der Atmosphare als mit der Htihe nicht veranderlich annimmt 
und Anderungen im Anregungszustand der Molekiile vernachlassigt. Fiir 
die Abhangigkeit der Beugung und der Abschattung durch Staubpar- 
tikeln und Wasserpartikeln kann kein einfaches Gesetz angegeben 
werden. Die Wirkung dieser Faktorcn wird mit wachsendcr Hohe stark 
abnehmen. Kchon in einer Hohe von einigen Kilometern ist die Wirkung 
der Staubpartikeln im allgemeinen praktisch zu vernachlassigen. Im fol- 
genden setzen wir mit Rougher den Extinktionskoeffizien¬ 
ten « A (h) als der Atmospharendiehte g(h) proportional an. Wie 
aus dem eben ErOrterten hervorgeht, stellt dies nur eine Naherung dar. 
Die Naherung diirfte aber nicht schlecht sein. 


1 ) Loc. cit. S. 505. 

2 ) Loc. cit. S. 509 Anm. 2. 

Handb. <1. KxpurlinontalphyHlk, ltd. XXVI. 
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' Um die infolge der gemachten Annahme fur den Verlauf des Extink- 
tionskoeffizienten maBgebende Dichteverteilung in der Erdatmosphare 
zu ermitteln, geht man von der sogenannten Barometerformel aus: 

h 

B(h) -/.ggdh (26) 

h 


oder damit aquivalent 


dB 

dh"-«- 


(26) 


Hier ist B der Atmospharendruck (bei passender Wahl der Einheiten 
gleich dem Barometerstand); g ist die Schwerebeschleunigung. Die 
Gleichung driicbt aus, dafi der Druck viberall gemaB dem wachsenden 
Gewicht der getragenen Schichten zunimmt. 

Vemacblassigt man die Abnahme der Schwere mit der Hohe, was 
angesichts der schon gemachten Annahme der Proportionalitat zwischen 
Extinktionskoeffizient und Dichte ohne weiteres erlaubt ist, und nimmt 
man femer eine isotherme Erdatmosphare an, so kann der Dichte- 
verlauf unmittelbar gefunden werden. In einer isothermen Atmosphare 
ist nach der Zustandsgleichung der Druck proportional der Dichte: 


B(h) B 0 
qN “ eo ’ 


(27) 


wo g 0 und B 0 die Werte von g und B fur h - 0 sind. Daraus folgt nach 


Gl. (26) 


B 0 dg 


(28) 


Indem nun die Anderung der Schwerebeschleunigung vernachlassigt 
werden soli, laBt sich GL (28) unmittelbar integrieren: 


| g „ 


gh 
Bo B 


Go J -&0 J^o 

0 

oder 

Diesen Ausdruck schreibt man gewtthnlich in der Form 

g-g 0 e- h/1 » 

mit t> 

io = — . 


S9o 


(29) 

(30) 

(31) 

(32) 


Man nennt 1 0 die Hohe der homogenen reduzierten Atmosphare, indem 
in einer homogenen Atmosphare von der Dichte q 0 und der Htihe 1 0 bei 
der Schwerebeschleunigung g der Druck am FuB der Atmosphare den 
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Gl. (32) entsprechenden Wert B 0 haben wiirde. Setzt man Werte von p 0 , 
B 0 nnd g, wie sie bei 45° Breite gelten, in Gl. (32) ein, erhalt man: 


1 0 =7,99 km. 


(33) 


Da nun nach der gemachten Annahme der Extinktionskoeffizient ^(h) 
proportional g ist, so folgt fur den gesuchten Verlauf dieser GrftBe: 


^( h )=^(°) e h/1 ° 

1 0 = — = 7,99 km. 

ggo 


(34) 


Dieser Ausdruck fur x x (h) ist nun in das Extinktionsintegral Gl. (24) 
einzusetzen: 

* dh 

secz j h*( 0) e“ h/1 ° 




i/~2Rh + h 2 , 

l ,1+ WThF*® 


(Refr. vern.), (35) 


d.h. 


o 

H 

/e-Wi, 


j xx (0) e _h/1 » dh 
dh 


/ 2Rh + h*, 


F a (z) = secz 


h 






(Refr. vern.). (36) 


Da H viel grOBer als 1 0 ist (vgl. S. 511), darf der Exponentialausdruck 
im Nenner gegen 1 vernachlassigt werden. 

Die Luftinasse F A (z) kann nach Gl. (36) bei gegebenen Werten von 1 0 
und H als Funktion der Zenitdistanz z mit beliebiger Genauigkeit be- 
rechnet werden. Innerhalb des Gliltigkeitsbereichs der Reihenentwick- 
lung von Gl. (17.) kann das Resultat in der Form einer Reihenentwick- 
lung angegeben werden. Mit 1 0 = 7,99 und R~ 6370km erhalt man: 

F a (z) - seez {1-0,00125tg 2 z + 0,0000047 tg 4 z-. . .} (Refr. vern.) (37) 

Dieser Ausdruck unterscheidet sich von Gl. (20) dadurch, daB er keine 
unbekannten Parameter cnthalt. Der entsf)rechende Ausdruck fur die 
Reduktion auf das Zenit enthalt dann nur cine unbekannte Konstantc. 
Im allgemeinen geniigt die Mitnahrne nur zweier Glieder in Gl. (37). 

Dieeben dargestellten Extinktionstheorien von Lambert und Boucher 
vernaehlassigen die Wirkung der Krummung der Lichtstrahlen infolge 
der Refraktion (vgl. S. 509 und 513). Wir gehen jetzt dazu liber, die 
beiden Theorien (lurch Berucksichtigung der Refraktion zu verbessern. 

Die Refraktion £ - der Winkel zwischen dem in die Erdatmosphare 
noch nicht eingedrungenen Strahl und dem sukzessive abgelenkten Strahl 

33* 
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(vgl. Abb. 11) ist mit guter Naherung durch den folgenden Ausdruck 
g6geb6n: C i (h) = [n i (h)-l]tgz J (38) 

wo n A (h) den Brechungsindex am Ort, fiir den die Refraktion £ A (h) ge- 
sucht wird, darstellt. In der Tat reproduziert dieser Ausdruck die Refrak- 
tion fur Zenitdistanzen bis 85° innerhalb etwa 1'. Der Unterschied des 
Brechungsindex gegen 1 kann mit vOllig ausreichender Genauigkeit als der 
Dichte q proportional angesetzt werden, wahrend fiir die Diohte der 
Ansatz Gl. (31) vollstandig geniigt. Man erhalt also: 

^(h)=^e- h/1 »tgz, (39) 

wo a A die Refraktionskonstante im Meeresniveau ist. Der numerische 
Wert von a A ist etwa 0,00029 ^BO*. 

Infolge der Refraktion wird in der Hohe h der fur den Lichtweg maB- 
gebende Winkel z'(h) (vgl. S. 507) gegeniiber dem Wert bei ungekriimm- 
tem Lichtstrahl um den Betrag 

Az'(h) = C,(0)-f,(h) “a i (l-e -h/lo )fcgz (40) 

vergroBert (vgl. Abb. 11, S, 506). Die entsprechende Anderung in secz'(h) 
wird nach Taylor: 


A secz' = secztgz^z' + £secz(l + 2tg 2 z)(Jz') 2 -i-. . . (41) 

Da fiir die Refraktion schon ein genaherter Ausdruck angesetzt worden 
ist, geniigt die Mitnahme des ersten Gliedes der Taylor-Entwicklung: 

Zlsecz' ~oc A (l-e" h/lo )secztg 2 z. (42) 

Die Lambertsche Extinktionstheorie wird verbessert, indem diese Kor- 
rektion an den Ausdruck Gl. (16) angebracht wird: 


secz - 


2Rh + h 2 
1 + . tg 2 z 


secz -i-a A (l-e~ h/lo )secztg 2 z. 


(R + h) 2 


(43) 


Dementsprechend erhalt man als Ausdruck fiir die Luftmasse statt 
Gl. (17): 




H 

secz/*? A (h) 

6 fi+ 


dh 
2Rh + h 2 


H 


■ + a* secz tg 2 z j «,i(h) (1 -c~ h/l «) clh 


(R-t-h) 2 


r tg 2 z 


H 

/*ji(h)dh 


(44) 


Das zusatzliche Glied hat genau die Form des zweiten Gliedes im Aus¬ 
druck Gl. (20) fiir F A (z), namlich eine von der Zenitdistanz unabhangige 
Konstante multipliziert mit secztg 2 z. Der Lambertsche Ausdruck 
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Gl. (20) fur die Luftmasse behalt seine Form ungeandert bei, 
wenn die Refraktion in der dargestellten Naherung beriiek- 
sichtigt wird. 

Um die Bouguersche Extinktionstheorie im selben Sinn zu verbessern, 
hat man das Zusatzglied in Gl. (44) explizite auszurechnen. Hierfiir ist 
Ansatz Gl. (34) fur « A (h) in Gl. (44) einzusetzen. Es ist, indem hier 
erlaubterweise als Integrationsgrenze oo statt H benutzt wird: 

H 

xx (0) f e _h/1 ° (1 - e _h/1 °) dh 

---** —- i . (45) 

xx(0) fe~ hllo d\ 0 

6 

Das Zusatzglied wird folglich: 

^F A (z) = Ja^secztg a z, (46) 

und der korrigierte Ausdruck fur die Luftmasse, der an Stelle von 
Gl. (37) tritt, wird: 

F a (z) = seez {1-0,00125tg 2 z -i- £oqtg 2 z -f 0,0000047tg 4 z } (47) 

oder F a (z) -secz {1-0,00.110tg 2 z i 0,0000047tg 4 z } . (48) 

Die Modifikation des Bouguerschen Ausdrucks ist in der Tat sehr ge- 
ring. Unter Vernachlassigung Gliedcr hoherer Ordnung kann man, wie 
man leicht naehrechnet, Gl. (47) in der Form eines Algorithmic inter - 
pretieren: Die Luftmasse ist nach deni Bouguerschen Ausdruek Gl. (37) 
zu berechnen, indem als Argument z das Mitte.1 der wahren und der 
scheinbaren Zenitdistanz benutzt wird. Die von der Refraktion bewirkten 
Anderungen in der Extinktion betragen somit etwa die Hiilfte der in 
Tabelle 30 angcfiihrten oberen Grenzwerte. 

Laplace hat unter Benutzung des Ansatzes Gl. (34) die Extinktion 
mit der Refraktion verkniipft. Seine Extinktionstheorie ist mit der eben 
erOrterten modifizierten Bouguerschen praktiseh aquivalent. 

Zusammenfassend kann gesagt werden, dali bis z gleich etwa 70° alle 
Extinktionstheorien praktiseh aquivalent sind und den Ausdruck Gl. (23) 
ergeben. Bis z gleich 80 f> geniigt der Ansatz Gl. (22) bzw. (48) oder (37), 
der eine unbekannte Konstante weniger enthiilt, dafiir aber wesentlich 
auf der Voraussetzung der Proportionalitat zwischen Extinktionskoeffi- 
zient und Dichte beruht (vgl. S. 513). Bis etwa z gleich 85° kann der 
Lambertsche Ansatz benutzt werden, allerdings mit rnehreren unbe- 
kannten Konstanten. Die auf der Voraussetzung der Proportionality 
zwischen Extinktionskoeffizient und Dichte beruhenden Theorien werden 
hier weniger ziiverlassig. 
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Praktisch werden photometrische Beobachtungen selten bei tiefem 
Stand der HimmelskOrper ausgefiilirt, auBerst selten bei Zenitdistanzen 
iiber 80°. Untersuchungen fiber die Extinktion in diesem Gebiet haben 
das Ziel, die Eigenschaften der Erdatmosphare zu studieren. 

Bbmporad 1 ) hat eine Extinktionstheorie entwickelt, deren Anwen- 
dungsbereich sich bis zum Horizont erstreckt. Die Theorie beruht wie 
die Bouguersche auf der Annahme der Proportionality zwischen Extink- 
tionskoeffizient und Dichte. Bei der Berechnung des Dichteverlaufs hat 
Bbmporad auf die Temperaturabnahme mit wachsender Hohe nach dem 
mit den Beobachtungen gut ubereinstimmenden Schmidtschen Gesetz 
(linear mit der Hohe verlaufende Temperaturabnahme) Riicksicht ge- 
nommen. Bis 80° Zenitdistanz stimmt die Bemporadsche Theorie mit 
der Bouguerschen praktisch vollkommen iiberein. 

§ 3. Die Extinktion 

fiir Strahlung ernes breiteren Wellenlangenbereichs. 

Wenn die Strahlung eines HimmelskOrpers die Erdatmosphare pas- 
siert, wird fur jede Wellenlange die Intensity in einem von dem 
Transmissionskoeffizienten p A fiir diese Wellenlange abhangigen MaB 
herabgesetzt. Bei der Luftmasse F^(z) ist die Sehwachung [vgl. Gl. (9)]: 

*»~PF i(Z) - (49) 

Die Wellenlangenabhangigkeit der Luftmasse ist prak- 
tisoh zu vernachlassigen. Die vorhandene geringe Wellenlangen¬ 
abhangigkeit des Brechungsindex der Luft bewirkt zwar eine Wellenlangen¬ 
abhangigkeit der Refraktion. Wie wir aber gesehen haben, ist der totale 
EinfluU der Refraktion sehr klein; der in Frage kommende Differenzeffekt 
ist verschwindend. Unterschiede im Verlauf des Extinktionskoeffizienten 
mit der Hbhe bewirken kleine Unterschiede in den Luftmassen. Jedoch 
darf auch dieser Differenzeffekt, wie aus den Entwicklungen S. 513 her- 
vorgeht, praktisch vernachlassigt werden. Im folgenden soil von der 
Wellenlangenabhangigkeit der Luftmasse ganz abgesehen und dieser 
Sachverhalt zum Ausdruck gebracht werden, indem der Index A in 
F ; (z) fortgelassen wird: 

F a (z)=F(z). (50) 

Die Sehwachung der Gesamtintensitat, wie sie mit einem nicht- 
selektiven lichtempfindlichen Organ ohne Optik (etwa ein Pyrheliometer, 

*) Mitt, der Groi3h. Stemwarte Heidelberg, Heft 4.1904. Vgl. auch A. Bbmporad, 
Encykl. d. math. Wiss. 6, Tail 2. 1907, und Schoenberg, Handbuch d. Astrophysik 
Bd. 2, I. Kap. Ig. Berlin 1929. 
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vgl. S. 798) gemessen wird, ergibt sich unmittelbar aus den Schwachungen 
der monochromatischen Intensitaten: 


I (0) -/li 0) dA 

( 51 ) 

I-/p™I<<»dA, 


d.h. 



(52) 


o 

Das resultierende Schwachungsverhaltnis P(z) ist somit ein entsprechend 
den spektralen Intensitaten Ij| 0) des in die Erdatmosphare einfallenden 
Lichtes gewichtetes Mittel der monochromatischen Schwachungsverhalt- 
nisse pf (z) . 

Die Schwachung einer integralen effektiven Intensitat (vgl. S. 333) 
ergibt sich analog: 


W (0) = / Wi 0) dA 
6 

W-/pf (z) W ( A 0) dA 

o 


(53) 


und 


P(z). 


W 

! w (0): 


/pf (z) W i 0) dA 

o_ 

/W< 0) d* 


(54) 


Hier soli also ein entsprechend den spektralen effektiven Intensitaten 
gewichtetes Mittel genommen werden. 

Die spektralen effektiven Intensitaten W^ 0) sind Produkte aus spek¬ 
tralen Intensitaten und Spektralempfindlichkeiten des Photometers aus- 
schlieBlich der Atmosphare (vgl. S. 333 und 349): 


W^cJ,. (55) 

Der Ausdruck 01. (54) ist also aquivalent dem folgenden Ausdruck: 

/pf^-cJ^dA 

?(*)-—■*■ ...— • ( 56 ) 

M'U 

6 

Zur Auswertung von Gl. (52) bzw. (56) ist die Kenntnis einerseits der 
Luftmassen F(z) und der monochromatischen Transmissionskoeffizienten 
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p A fur die in Betracht kommenden Wellenlangen, andererseits der Inten- 
sitatsverteilung im Spektrum bzw. der Verteilung der effektiven Inten¬ 
sitaten im Spektrum erforderlich. Bei der Reduktion auf den leeren Raum 
geht man gewissermaflen so vor 3 daB man zuerst fur jede Wellenlange 
fur sich auf den leeren Raum reduziert und sodann liber alle Wellen¬ 
langen integriert. 

Die Reduktion auf das Zenit kann naturgemaB fur jede photo- 
metrisclie BeobachtungsgrOBe, also auch etwa fur eine integrate eflfektive 
Intensitat, empirisch durch fortlaufende Beobachtungen eines oder mehre- 
rer geeigneter HimmelskOrper ermittelt werden (vgl. S. 505). Das S. 512 
dargestellte halbempirische Verfahren kann jedoch hier nicht ohne wei- 
teres angewandt werden, da die Form der Abhangigkeit des resultieren- 
den Schwachungskoeffizienten P(z) von der Zenitdistanz nicht a priori 
bekannt ist. 

DaB die Abhangigkeit des resultierenden Schwachungskoeffizienten 
von der Zenitdistanz bei integralen effektiven Intensitaten im allgemei- 
nen eine andere ist als fur monochromatische Intensitaten, kann leicht 
eingesehen werden. Der Transmissionskoeffizient p A ist mit der Wellen¬ 
lange veranderlich (in dem Sinne, daB kiirzere Wellen durchschnittlich 
starker geschwacht werden als langere). Dies hat zur Folge, daB die 
spektrale Zusammensetzung des Lichtes beim Durchgang durch die Erd- 
atmosphare modifiziert wird (die langeren Wellenlangen werden in den 
tieferen Schichten der Erdatmosphare verhaltnismaBig starker vertreten 
sein als in den hOheren). Das hat wieder zur Folge, daB der resultierende 
Extinktionskoeffizient abnimmt. Im ganzen wachst der Schwaehungs- 
koeffizient mit wachsender Luftmasse fur zusammengesetztes Licht nicht 
so stark wie fur monochromatisches. Die Extinktion ist fiir Strah- 
lung eines breiten Wellenlangenbereichs nicht genau pro¬ 
portional der Luftmasse. Dies wird im allgemeinen als das Forbes- 
sche Phanomen bezeichnet 1 ). 

Wenn die Spektralempfindlichkeitskurve einer photometrischen Appa- 
ratur sehr schmal ist, so verhalten sich die entsprechenden integralen 
effektiven Intensitaten mit Rxicksicht auf die Extinktion sehr nahe wie 
monochromatische Intensitaten: 

fe ( -c A I-d, 

P(z) - —5--P l w > (57) 

M 0) dA 

6 

wenn _ c A «0 fiir A4=A 0 . (58) 

J ) Vgl. Forbes, Philos. Trans. Roy. Soc. London 132, 225. 1842. 
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ImFall, daB die Spektralempfindlichkeitskurve zwar nieht sehr schmal, 
aber doch ziemlich schmal ist, erhalt man eine Ubersicht liber die Ver- 
haltnisse, wenn man den Faktor von c A von der Schwerpunktswellen- 
lange X m der Spektralempfindlichkeitsfunktion aus nach Taylor ent- 
wickelt (vgl. hierzu die analoge Betrachtungsweise S. 392): 


pM!/<^+ * (5 (pF (z)i 1 0> )), +• ■ ■ 

PM- °s - , - - <«» 


I^/o.dA + * [(l-U* o,dA + • • • 


oder 


, « d 2j(0) /( A A m) 2 ^ dA 

P(z) “ p F.' Z> + * (pjxztjioj ^ (PiF<Z) ^ 0)) ~ if) )x,„ “ + ’'' (60) 


J e x dA 


Bis auf eine Korrektion, die mit dem Quadrat der Breite der Spektral¬ 
empfindlichkeitskurve gegen Null geht, ist der einer integralen effektiven 
Intensitat entsprechende Schwachungskoeffizient gleich dem Schwa- 
chungskoeffizienten fiir monochromatische Strahlung der Schwerpunkts- 
wellenlange A in der Spektralempfindlichkeitsfunktion 1 ). 

Uni die GrOGe der eben erwahnten Korrektion abschatzen zu kttnnen, 
betrachten wir einige schematische Beispiele, die sehr nahe den Verhalt- 
nissen bei visuellen bzw. photographischen Beobachtungen entsprechen. 

Wir schenmtisieren, indem wir fur die Intensitatskurven lj[ 0) der Fix- 
sterne auGerhalb der Erdatmosphare Planck-Kurven ansetzen (vgl. 
S. 389). Fiir die Zenitdurchlassigkeitszahlen p A nehmen wir Werte, wie 
sie aus spektralphotomctrischen Beobachtungen nach dem fiir monochro¬ 
matische Intensitaten S. 512 entwickelten halbempirischen Verfahren 
bestimmt worden wind, und zwar wilhlen wir die von Jensen 2 ) fiir einen 
Ort in Meereshohe (Kiel) bestimmten Werte. Die Spektralempfindlich- 
keitsfunktionen visueller bzw. photographischer Beobachtungen werden 
den Tabcllen S. 373 und 377 entnommen. Nunmehr ist P(z) unmittel- 
bar nach Gl. (50) (lurch numerische Quadratur als Funktion von F(z) 
zu ermitteln. Die Rcsultate einer solchen Rechnung findet man in 
Tabelle 31 3 ). 


*) Vgl. hierzu H. Hkktjuisr, Sitzungsbor. inath.-phys. KI. d. K. Bayr. Aka<l. 
Wise. 21, 247. 1891. 

2 ) Loc. cit. 8. 449 Amn. 1. 

8 ) Vgl. hiorzu B. Eessenkoff und E. Piaskowhky, Rusk. Astron. Journ. 2, 
Heft 3. 1925. 
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Tabelle 31. 


Extinktion viaueller Gr6J3enklassen. 


z 

F(z) 

Visuelle Extinktion in GroBenklassen 

Extinktion fiir mono- 
chromatische Intensi- 
t&ten dor Schwer- 
punktswellenl&nge 

0|/T ~ 1,0 

2,0 

4,0 

0° 

1 

0 l “31 

0\ n 31 

O',”30 

0'?30 

60 

2 

0,62 

0,61 

0,59 

0,59 

71 

3 

0,93 

0,92 

0,88 

0,89 

76 

4 

1,24 

1,22 

1,18 

1,18 

79 

5 

1,64 

1,62 

1,47 

1,48 

80,7 

6 

1,84 

1,82 

1,76 

1,77 

82,1 

7 

2,14 

2,11 

2,04 

2,07 

83,2 

8 

2,44 

2,41 

2,33 

2,36 

84,1 

9 

2,74 

2,70 

2,61 

2,66 

84,8 

10 

3,04 

3,00 

2,90 

2,96 


Extinktion photographischer GroBenklassen. 


z 

F(z) 

Photographische Extinktion 
in GrOQenklassen 

Extinktion fiir mono- 
chromatischo Intonsi- 
t&ten dor Schwor- 
punktswol lonl&nge 

c/r-i,o 

2,0 

4,0 

0° 

1 

0\ n 69 

0\ n 65 

0'"51 

O',"55 

60 

2 

1,16 

1,10 

1,01 

1,10 

71 

3 

1,72 

1,63 

1,50 

1,65 

76 

4 

2,27 

2,14 

1,98 

2,20 

79 

5 

2,81 

2,66 

2,45 

2,75 

80,7 

6 

3,34 

3,14 

2,91 

3,30 

82,1 

7 

3,86 

3,63 

3,37 

3,85 

83,2 

8 

4,37 

4,10 

3,82 

4,40 

84,1 

9 

4,87 

4,57 

4,26 

4,95 

84,8 

10 

6,36 

5,03 

4,70 

5,50 


Wie man sieht, verhalt sich die Extinktion fur visuello bzw. photo- 
graphische GrOBenklassen sehr nahe wie fiir die entapreohendcn mono- 
chromatischen Intensitaten. Die Extinktion ist fiir weiBe und rote Sterne 
nur wenig verschieden. Jedenfalls bis 70° Zenitdistanz darf man visuelle 
und photographische Beobachtungen mit Rueksicht auf die Extinktion 
als Beobachtungen monochromatischer Intensitaten behandeln. Die Ex¬ 
tinktion kann proportional der Luftmasse und fiir verschiedenfarbige 
Sterne gleich groB angenommen werden. Bei Extinktionsbeobachtungen 
in sehr kleinen Hohen ist auf die Abweichungen von der Proportionalitat 
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mit der Luftmasse und auf den EinfluB der Sternfarbe Riicksicht zu 
nehmen 1 ). 

Bei sehr breiter Spektralempfindlichkeitskurve verhalt sich. die Ex¬ 
tinktion merklich anders als bei monochromatischen Intensitaten. Dies 
spielt namentlich bei den Messungen zur Bestimmung der Solarkonstante 
eine Rolle. Bei den ausgedehnten Messungen Abbots und seiner Mit- 
arbeiter 2 ) zur Bestimmung der Solarkonstante wurde auf eine direkte 
Bestimmung der resultierenden Extinktion verzichtet und statt dessen - 
mit Hilfe zusatzlicher spektralphotometrischer Beobachtungen - die 
Extinktion nach Gl. (52) ermittelt, nach dem schon erOrterten Prinzip 
der Reduktion auf den leeren Raum fur jede Wellenlange fur sich und 
nachheriger Integration xiber das ganze Spektrum (vgl. S. 520). 

Die Abweichung von der Proportionality zwischen der Extinktion 
in GrOBenklassen und der Luftmasse im Pall der pyrheliometrischen 
Sonnenbeobachtungen von einem Ort in SeehOhe ist ganz betrachtlich. 
Wurde man z. B. ohne Riicksicht auf das Porbessche Phanomen von 
der Luftmasse 3 liber die Luftmasse 1 linear auf den leeren Raum (Luft¬ 
masse 0) extrapolieren, so wiirde der entsprechende Pehler in der Solar¬ 
konstante etwa 20% betragen. 


§ 4. Die Berucksichtigung der Extinktion 
bei verschiedenen Aufgaben der praktischen Astrophotometrie. 

Das Verfahren zur Berucksichtigung der Extinktion bei spektralphoto- 
metrischen Messungen liegt auf der Hand. Es werden von einigen hellen 
Pixsternen eine Reihe Spektren bei verschiedenen Zenitdistanzen auf- 
genommen. Diese kOnnen untereinander oder besser, um Empfindlich- 
keitsanderungen der Apparatur zu eliminieren, mit etwa gleichzeitig ge- 
machten Aufnahmen eines Polsternes (etwa des Polarsternes), dessen 
Zenitdistanz wenig veranderlich ist, verglichen werden. Wurde beispiels- 
weise ein Stern bei den Zenitdistanzen z x und z 2 , die wir kleiner als 70° 
voraussetzen [vgl. Gl. (23)], mit dem Polarstern in praktisch unverander- 
ter Zenitdistanz verglichen, so ergibt sich hieraus fur jede ausgemessene 
Wellenlange eine Gleichung zur Bestimmung der Zenitdurchlassigkeits- 
zahl p A : 

/Storn) __ Polunstorn)\ __ / ^(Storn) _ Polarntoni) \ 

VA A /Z| V, A v. )'/, a (01) 

=■ (- 2,5 log p A ) [sec - sec z 2 ]. 


1 ) Vgl. luorzu G. Zipler, Veroff. Univ.-Stnrnw. Berlin-Babolnborg 3, 2. 1921. 

2 ) Loc. cit. S. 403 Anrn. 1. 
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Nach Ermittlung der Zenitdurchlassigkeitszahl kann die Korrektion 
zur Reduktion auf den leeren Raum unmittelbar angebracht werden: 

Am x (z) - (-2,51ogp A )secz. (62) 

Wenn es auf sehr hohe Genauigkeit ankommt, wird man die Extink- 
tion an jedem Beobachtungsabend ungefahr gleiehzeitig mit den eigent- 
lichen spektralphotometrischen Beobachtungen bestimmen. Unter Um- 
standen kann man von den zeitlichen Schwankungen der Extinktion 
absehen und mit einer mittleren Extinktion rechnen. Die Zenitdurch- 
lassigkeitszahlen werden dann aus samtlichen Extinktionsbeobachtungen 
durch Ausgleichung bestimmt und zur Berechnung einer Tabelle der 
mittleren Extinktion benutzt. Dies Verfahren reieht im allgemeinen aus, 
wo es sich um relative spektralphotometrische Beobachtungen von Fix- 
sternen in nicht groBen Zenitdistanzen handelt. Die Zenitdurchlassig- 
keitszahlen gehen hier in die Reduktionsrechnung nur mit kleinen Fak- 
toren multipliziert ein. 

Abb. 1, S. 33 zeigt die mittleren Zenitdurchlassigkeitszahlen p A als 
Funktion der Wellenlange 1 fur den Mt. Wilson (vgl. auch Tabelle 4, 
S. 377, sowie Tabelle 33, S. 529). Entsprechende Zahlenwerte fur Potsdam 
sind in Tabelle 2, S. 373, Spalte 2 gegeben. Mit wachsender Hohe des 
Beobachtungsortes wird die Durchsicht naturgemaB im allgemeinen grOBer. 

Bei den normalen visuellen und photographischen Beobachtungen inte- 
graler eflFektiver Intensitaten darf, wie wir in § 3 gesehen habcn, bei nicht 
zu groBen Zenitdistanzen (z< 70°) mit einer fiir alle Sterne gleichen, der 
Luftmasse proportionalen, Extinktion gerechnet werden. Die Luftmasse 
darf hier mit geniigender Genauigkeit gleich secz gesetzt werden. Es gilt 
also [vgl. Gl. (23)]: 

Extinktion -(-2,5logp)secz. (63) 

Wird ein Stern in den Zenitdistanzen z x bzw. z 2 etwa mit einem Pol- 
stern in den Zenitdistanzen Z x bzw. Z 2 (Z x ~Z 2 ) verglichen, so erhalt man 
eine Gleichung zur Bestimmung von p: 

( (Stem) ^°^ H ^ ern ^) — ( ni ^ ® tlir n ) __ jj| d ‘olmteni) \ 

^ ^ (64) 

= (-2,. r )logp) {(secz 1 -secz 2 )-(secZ 1 -seoZ 2 )}. 

Aus einer passenden Anzahl solcher Gleichungen wird p durch Aus¬ 
gleichung bestimmt. Die Extinktion ist dann in jedem in Frage kommen- 
den Fall berechenbar. Im allgemeinen wird nur auf das Zenit reduziert: 

Reduktion auf das Zenit = (-2,51ogp) [secz-1]. (65) 

Die fiir alle Sterne als gleich anzunehmende Reduktion vom Zenit auf 
den leeren Raum ist angesichts der Willkur in der Festlegung des Null- 
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punktes der GrflBenklassenzahlung trivial. Der praktischen Gleichheit 
der Reduktion vom Zenit auf den leeren Raum fur verschiedenfarbige 
Sterne entspricht es, daB der EinfluB der Erdatmosphare auf die Spektral- 
empfindlichkeitsfunktion praktisch vernachlassigt werden kann (vgl. 
S. 373). Es sei noch in diesem Zusammenhang bemerkt, daB bei sehr 
genauen photographischen Beobachtungen eine Berucksichtigung der 
Abhangigkeit der Extinktion von der Sternfarbe notwendig werden kann. 

Bei relativen Messungen von Sternen, die am Himmel dicht nebenein- 
anderstehen, spielt die Extinktion nur eine geringe Rolle: 


Differentielle Extinktion - (-2,51ogp)Zl secz. (66) 

Hier geniigt immer ein mittlerer Wert der Zenitdurchlassigkeitszahl 
fur die Reduktion wegen Extinktion. Eine tjbersichtstabelle der mitt- 
leren visuellen Extinktion fur Potsdam 1 ) findet man auf S. 509. Sie hat 
fur ahnlich gelegene Beobachtungsorte genaherte Giiltigkeit. Man ver- 
gleiche auch die tJbersichtstabellen S. 522, die fiir einen Ort in Meeres- 
hohe angenahert gtiltig sind. 

Farbenindices sind als Differenzen von GrOBenklassen, die integralen 
effektiven Intensitaten entsprechen, ganz ahnlich zu reduzieren: 

FI. -m <n -m l * ) 

FI.-Extinktion - (-2,5logp (1) + 2,51ogp (!!) )secz = ksecz. ' 

Zwei Messungen eines Farbenindex fur einen Stern in verschiedenen 
Zenitdistanzen ergeben eine Gleichung zur Bestimmung von k: 


(FI.) 1 -(F1.) 2 -k(secz 1 -secz 2 ). (68) 

Farbenindices werden im allgemeinen auf das Zenit reduziert. Ebenso 
wie bei Helligkeitsmessungen geniigen bei relativen Farbenindexmes- 
sungen (vgl. S. 436) von nahe beieinanderstehenden Sternen mittlere 
Werte der Extinktion fur die Reduktion. 

Bei den sehr genauen photoelektrischen Farbenindices hat es sich als 
notwendig erwiesen, mit einer von der Sternfarbe abhangigen Extinktion 
zu rechnen 2 ). Nach W. Becker seien die folgenden (S. 526) fiir die von 
Bottlinokk benutzte Zelle und Filter giiltigen Zahlen angcfiihrt. 

Dio k-Werte zeigen einen sehr nahe linearen (Jang mit deni Farbenindex. 

Die relativ umstandliche Methode zur Reduktion absolutcr Sonnen- 
beobachtungen wegen Extinktion wurde schon erwahnt (vgl. S. 523). 


J ) Ein(^ aurtfiihrlichn Tabollo dor mittlon^n vihuoIIoyi Extinktion fiir Potsdam 
(Soohdho 10()m) findot man in (k Muller, Di(^ Photomotric^ dor (lostirno. Loipzig 
1897. S. 515. 

a ) Vgl. P. Cuthnick, loc. cit. S. 415 Anm. 3, K. F. Motthnueh, loc. cit. S. 416 
Anm. 2, und W. Becker, loc. cit. 8. 417 Anm. 1. 
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Tabelle 32. 


Sp. 

FI. 

Bottlinger 

k 

oa-Be 

-0^66 

O'." 10 

B7-F0 

-0,52 

0,09 

F1-G8 

-0,27 

0,07 

G9-M6 

+ 0,16 

0,04 


Es werden spektrobolometrische Beobachtungen der Sonne (vgl. S. 841) 
bei verschiedenen Zenitdistanzen angestellt. Hieraus werden fiir eine 
Reihe von Wellenlangen nach dem gewOhnlichen Verfahren die Zenit- 
durchlassigkeitszahlen bestimmt: 

- (-2,5logp^) {seczj-seczg}. (69) 

Bei bekannten Zenitdurchlassigkeitszahlen kOnnen die gemessenen 
spektralen Intensitaten auf den leeren Raum reduziert werden. Die 
Durchl&ssigkeitszahlen der Optik seien bekannt, so daB die wahren spek¬ 
tralen Intensitaten l£ 0) aus den wirksamen bestimmt werden konnen. 
Der resultierende Schwachungskoeffizient kann alsdann nach Gl. (52) 
bestimmt werden. Bei den spektrobolometrischen Messungen kommt es 
nioht auf absolute Intensitaten an, da, wie aus Gl. (52) unmittclbar 
hervorgeht, ein fur alle Intensitaten Ij[ 0) gemeinsamer Multiplikations- 
faktor ohne EinfluB ist. 

In Wellenlangenbereichen sehr starker atmospharischcr Extinktion 
wird anders vorgegangen. Es handelt sich hier uni die Bereiche im Rot 
und im Ultrarot, wo sehr starke erdatmospharische Wasserdampf-Banden 
vorhanden sind, sowie um das Gebiet jenseits 2950 A, das von den 
Ozon-Banden ganz absorbiert wird. Hier ist infolgc der st-arken Absorp¬ 
tion die Extrapolation der Intensitaten auf die Luftmassc Null unsicher 
bzw. unmOglich. Abbot und seine Mitarbeiter gingen bei den Wasscrdnmpf- 
absorptionsgebieten so vor, daB sie durch Interpolation die spcktrobolo-r 
metrischen Intensitatskurven fiber den betreffcnden Gcbieten bestimm- 
ten, die man gefunden hatte, wenn keine Wasserdampfabsorption vor¬ 
handen ware; mit Hilfe dieser Kurven wurde nach dem schon erorter- 
ten Verfahren die resultierende Schwachung ermittelt. Ferner wurde aus 
den Differenzen zwischen gemessenen und interpolierten Intensitatskurven 
der relative Verlust infolge der Wasserdampfabsorption gosondert er¬ 
mittelt. Aus den so gefimdenen Schwachungskoeffizienten ohne Wasser¬ 
dampfabsorption und der gesondert berechneten Wasserdampfal)sorj)tion 
kann die resultierende Schwachung unmittelbar berechnet werden. Der 
Beitrag des Wellenlangenbereichs jenseits von 2950 A zur Gcsamtinten- 
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sitat kann nur durch eine Extrapolation der Intensitatskurve, etwa mit 
Hilfe der Planckschen Gleichung, gefunden werden (vgl. hierzu S. 389). 
Im Pall der Sonne diirfte der betreffende Betrag nur einige Prozent der 
Gesamtintensitat betragen. 

§ 5. Die zeitlichen Anderungen der Extinktion. 

Wie schon erwahnt, bewirken die Schwankungen im Zustand der 
Erdatmosphare standige Anderungen im Betrag der Extinktion. In vielen 
Fallen geniigt es jedoch, wie wir gesehen haben, mit einer mittleren 
Extinktion zu rechnen. Unter Umstanden ist aber auf die Anderungen in 
der Extinktion Riicksicht zu nehmen. 

Zur Beriicksichtigung der zeitlichen Anderungen der Extinktion kann 
man den Weg einschlagen, fortlaufend gleichzeitig mit den eigentlichen 
photometrischen Messungen Extinktionsbeobachtungen anzustellen. So 
sind beispielsweise Abbot und seine Mitarbeiter bei ihren Beobachtungen 
zur Bestimmung der Solarkonstante vorgegangen. So wird auch meistens 
bei absoluten spektralphotometrischen Beobachtungen, wo es auf eine 
relativ hohe Genauigkeit in der Reduktion auf den leeren Raum an- 
kommt, vorgegangen. 

Die Extinktion riihrt, wie schon erwahnt, in der Hauptsache von den 
folgenden Ursachen her: Rayleigh-Streuung durch die Luftmolekiile, 
Absorption in Molekiilbanden der Wassermolekiile und der Molekiile 
der permanenten Case der Erdatmosphare, Beugung und Abschattung 
durch Wasserpartikeln und Staubpartikeln. Die Schwankungen in der Ex¬ 
tinktion sind in der Hauptsache durch Anderungen in der Zahl der 
Wassermolekiile und der Zahl und Art der Wasserpartikeln und Staub¬ 
partikeln veru rsach t. 

Der EinfluB der Staubpartikeln ist angunstig gelegenen Beobachtungs- 
orten iiuBerst klein. Dies geht mit Deutlichkeit aus Untersuchungen von 
Fowle 1 ) hervor. Fowle diskutierte die Abhangigkeit der zur Reduktion 
der Messungen der Solarkonstante gemessenen Zenitdurchlassigkeits- 
zahlen p A voni Wassergehalt der Erdatmosphare. Der Wassergehalt der 
Erdatmosphare wurde naeli der Starke der Absorptionsbanden der 
Wassermolekule (vgl. oben) beurteilt. I)iese Methodc zur Bestimmung 
des Wassergehalts gibt, wie Fowle gezeigt hat, Resultate, die mit 
Resultaten aus direkten Messungen mit Hilfe von Sondenballons vor- 
ziiglich iibereinstimmen. Indern der Wassergehalt - Wassersaule in Zenti- 
metern pro Quadratzentimeter Atmosplnirensaule - durch w bezeichnet 

D Awtrophys. Journ. 35, 140. 1912; 37, 359. 1913; 38, 392. 1913; 42, 394. 1915. 
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wird, kann man fur den Transmissionskoeffizienten p A den folgenden Aus- 
- Pa = pf rocken) • (a A ) w (70) 


druck ansetzen: 
oder 


log p ; = log pi trooken> + w log a A . 


(71) 


Indem nun jede Wellenlange fur sich diskutiert wird, ergibt eine gleich- 
zeitige Beobachtung von p A und w eine Gleichung zur Bestimmung der 
beiden unbekannten Konstanten p[ trocken) und a ; . Der Transmissions- 
koeffizient trockener Luft wird gewissermaBen durch Extrapolation auf 
den Wassergehalt Null ermittelt. 

Tragt man die fiir Mt. Wilson ermittelten Werte von p< trocken) gegen 
1/A 4 auf, so findet man, daB die Punkte bis auf einen Buckel zwischen 
5000 und 7600 A auf einer Geraden durch den Koordinatenanfangspunkt 
liegen: pftrockcn)^ ( 72 ) 


Dies zeigt, daB auf dem Mt. Wilson bei trockener Luft die Extinktion 
fast ausschlieBlich durch Rayleigh-Streuung bewirkt wird. Aueh stimmt 
nach Fowle der aus der Neigung der Kurve folgende A-Wcrt sehr nahe 
mit dem aus dem Rayleighschen Gesetz ableitbaren uberein. Der Buckel 
zwischen 5000 und 7600 A riihrt von Absorptionsbanden der pernianenten 
Gase in der Erdatmosphare her. Ware der EinfluB von Staubpartikeln 
von Bedeutung, so wiirde die Kurve nicht durch den Koordinatenanfangs¬ 
punkt gehen; auch bei sehr langen Wellen wiirde dann infolge Absehat- 
tung eine Extinktionswirkung vorhanden sein. 

Da die Extinktion trockener Luft somit in der Hauptsaehe von der 
Rayleigh-Streuung herriihrt, darf sie als proportional dem Barometer- 
stand angesetzt werden. Der EinfluB von Anderungen im Barometerstand 
am selben Ort ist sehr gering. Durch die genannte Beziehung kann man 
die Extinktion trockener Luft von einem Ort auf einen anderen um- 
rechnen. 

Die folgende Tabelle 1 ) (S. 529) gibt p; tl,<)ekon) fiir B - 760 mm sowie a ; , die 
Durchlassigkeitszahlen fiir 1 cm Wasser, als Funktion der Wellenliinge. 
Sie beruht auf den erwiihnten Messungen von Fowle. 

Nach Tabelle 33 kann man p ; bei bekanntem Barometerstand B und 
Wassergehalt w berechnen: 


Pi 


B 

760 


p(trockon; 700 mm). ^ yw 


(73) 


Bei Beobachtungsorten in geringen Hohen muB unter Umstiinden mit 
groBeren Abweichungen von GI. (73) infolge der Extinktion (lurch Staub 
gerechnet werden. 

2 ) Nach Smithsonian Physical Tables (7th edition), 1921, dem Handbucb d. 
Astrophysik, Bd. 2, I, S. 206, entnommen. 
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Tabelle 33. 


X 

, Jtrocken ; 7 60 mm ) 

Pa 

H 

3600 A 

0,660 

0,960 

3840 

0,713 

0,960 

4130 

0,783 

0,965 

4520 

0,840 

0,967 

5030 

0,885 

0,977 

5350 

0,898 

0,980 

5740 

0,905 

0,974 

6240 

0,929 

0,978 

6530 

0,938 

0,985 

7200 

0,970 

0,988 

9860 

0,986 

0,990 

17400 

0,990 

0,990 


Die wichtigste Anwendungsmoglichkeit der Fowleschen Tabelle ist je- 
doch die zur Reduktion der Extinktion wegen Anderungen ini Wasser- 
gehalt. Es sei die Extinktion durch Bcobaehtungen beim mittleren 
Wassergehalt w (0) bestinnnt worden. Die Extinktion beim Wasser- 
gehalt w ergibt sich aus (Jl. (71) nach: 


1() gP;.( w ) -“logP^Wo) i (w~w 0 )loga ; . (74) 

Aus den Zahlen der Tabelle kann gesch lessen werden, dab die Extink- 
tionsvvirkung des Wassers weder auf freie Wasserdarnpfrnolekule noch 
anf normale Wassertropfen zuruckzufiihren ist. In beiden Fallen ware 
die Wirkung zu gering und die Wellenlangenabhangigkeit eine andere 
als in Tabelle 33. Vielinehr diirfte die Wirkung auf die Bildung von 
Molekulaggregaton zuniekzufuhren sc in. 

Den Wassergehalt w kann man naeb Hann aus dem Wasserdampf- 
druek e w bereehnen: 

w 2,3e w -10 “ l,/ ‘ 2 ‘ 20(, °. (75) 

Hier ist h die Hohc des Beobaehtungsortes in Metern. Nadi Fowliu 
kann aus (j|. (75) (‘in mittlerer Wert von w fur eine langere Zeitperiode 
bereehnet werden, jedoeh ist die Ubereinstimmung in individucllen Fallen 
nicht gut. 

Die jahreszeitliehen Anderungen des Wassergehaltes der Luft bewirken 
jahreszeitliehe Sehwankungen in der Extinktion. Man vergleiehe hierzu 
etwa die Untersuchungen von Wilsinu 1 ) und von Brill 2 ). 


] ) Publ. Astroph. Obs. Potsdam, 80. 1924. 

2 ) Veroff. Univ.-Strmw. Berlin-BnbHsberg 9, 2. 1931 
Hiviull). <1. KxporimtMitnlphysik, lid. XXVI. 
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SchlieBlich sei noch $ls Erganzung zu den angefuhrten Werten der 
Zenitdurchlassigkeitszahlen p A erwahnt, daB man nach Kron 1 ) eine gute 
Darstellung der p A durch den folgenden Ansatz erhalt: 

(76) 

Die Parameter a und /? hangen vom Wassergehalt ab. 

Wilsing 2 ) benutzte mit gutem Erfolg den folgenden Ansatz: 

(77) 

Wilsing konnte die Extinktion bei verschiedenem Wassergehalt dar- 
stellen durch Variation des Parameters a: 

a = a(w). (78) 

Hiermit ist eine andere Moglichkeit zur Berucksichtigung der Verander- 
lichkeit des Wassergehalts gegeben. 

Seohstes Kapitei.. 

Aufgaben und Probleme der deutenden Astrophotometrie. 

§ 1. Allgemeines. 

In der Einleitung dieses Beitrags haben wir die Aufgaben und Problem© 
der Astrophotometrie in Aufgaben und Probleme der m essen den 
Astrophotometrie und solche der deutenden oder theoret isehen 
Astrophotometrie geteilt. Das vorliegende Kapitel handelt von der 
deutenden Astrophotometrie, also von den Problemcn der Diskussion 
des aus photometrischen Beobachtungen der HimmelskOr|)er gowonnenen 
Materials, um Aufschliisse liber die Beschaffenheit der Himmelskdrper 
zu erhalten. 

Je naeh dem physikalischen Zustand der betrachteten Himmelskorpcr 
haben die Probleme, die wir zu diskutieren haben, sehr versehiedenen 
Charakter. Formal konnen jedoch alle Probleme der deutenden Astro¬ 
photometrie auf ein gemeinsames Schema gebraoht werden: I )ie tttrah- 
lungsintensitat in einer gegebenen Riehtung hangt von deni Emissions- 
vermogen und dem Absorptionsvermogcn der um eine Linie in dieser 
Riehtung vorhandenen Materie ab. Aus beobachteten Intensitatcn ist 
auf Emissionsvermogen und Absorptionsvermogcn zu schlieBon, und 
daraus wieder auf die physikalischen und cheinisehen Eigenschaften der 
Materie in den beobachteten Himmelskorpern. 

] ) Vierteljalirsschr. d. Astron. Ges. 49, 53. 1914. 

a ) Loc. cit. S. 529 Anm. 1. 
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Im folgenden sollen zunachst Probleme der Fixsternphysik, deren 
Lcjsung auf photometrischen Beobachtungen beruht, behandelt werden, 
sodann spezielle Probleme der Sonnenphysik. Darauf folgt eine Bespre- 
chung der Probleme der galaktischen Nebel, der insterstellaren Materie, 
sowie die der Planeten, Satelliten, Kometen und der interplanetaren 
Materie. 


§ 2. Physik der Sternatmospharen. 

Als Sternatmosphare bezeichnet man denjenigen Teil eines Stems, 
der direktsichtbarist. Die Sternatmospharen sind normalerweise Schalen, 
deren Dicken auBerordentlich klein gegeniiber den Stemradien sind. Der 
weitaus grOBte Teil eines Fixsterns ist der direkten Beobachtung nicht 
zuganglich. 

Der physikalische und chemische Zustand in den verschiedenen Schich- 
ten einer Sternatmosphare ist fur die vom Stern ausgesandte Strahlung 
bestimmend. Umgekehrt kann aus den photometrischen Beobachtungen 
der Sternstrahlung auf die Eigensehaften der Sternatmospharen ge- 
schlossen werden. Dies stellt die hier zu behandelnde Aufgabe dar. 

Der Zustand einer Sternatmosphare hangt ab teils von seiner che- 
mischen Zusammensetzung, d. h. der relativen Haufigkeit der Elements 
in der Sternatmosphare, teils von dem EinfluB des Sterninnern auf die 
Atmosphare. Zwei (JroBen charakterisieren den letztgenannten EinfluB: 
l.die Schwerebeschleunigung g in der Sternatmosphare und 2. der vom 
Sterninnern durch die Atmosphare gestrahlte Strahlungsstrom H, pro 
Einheitder Oberfliiche der Atmosphare gcrechnet. Die relative Haufigkeit 
der Elemente, die Schwerebeschleunigung g und der Strahlungsstrom H 
sind gewissermaBen die Parameter einer Sternatmosphare. Das letzte 
Ziel der im folgenden darzustellenden Untersuchungen muB es sein, aus 
den photometrischen Beobachtungen der Sternstrahlung die erwahnten 
Parameter zu bcstimmen. 

Ein Weg zur Losung dieses Problems ist der folgcnde. Man diskutiert 
eine Reihc von M odel latmosphiiren, die verschiedenen Worten der 
Parameter entsprechen. Fur jedc Modellatmosphare wird das aus- 
gestrahltc Spektrum theoretisch bereehnct. Kann man nun durch eine 
bcstimmte Wahl der Parameter Ubereinstimmung zwisehcn dem theo¬ 
retisch berechncten und eincm hestimmten beobacliteten Spektrum er- 
reichen, so bedeutet dies, daB die gewahlten Parametei-werte die fur den 
betrachteten Stern giiltigen sind. Dieser Weg bat sich in der Tat bci dem 
heutigen Stand der theorctischeii Astro]>hysik als gangbar erwiesen, wenn 
auch dieerzielten Resultate in viclen Fallen nur als qualitativ bezeiehnet 
werden konnen. 
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In der messenden Astrophotometrie unterscheidet man zwischen dem 
kontinuierlichen Spektrum und dem AbSorptionslinienspek- 
trum eines Stems (vgl. S. 441). Auch in der theoretischen Astrophoto¬ 
metrie werden die Probleme des kontinuierlichen Spektrums und die 
der Absorptionslinien getrennt behandelt 1 ). 

Die Theorie des kontinuierlichen Spektrums der Sterne beruht auf 
folgendem. In alien Schichten der Sternatmosphare wird in alien Wellen- 
langen Strahlung sowohl absorbiert wie emittiert. In den Wellenliingen 
des kontinuierlichen Spektrums gilt (mit geniigender Genauigkeit), daO 
EmissionsvermOgen und AbsorptionsvermOgen der Sternmaterie in den 
betreffenden Schichten der Sternatmosphare durch das Kirchhoff- 
sche Gesetz (vgl. S. 60) verkniipft sind 2 ). Das Verhaltnis zwischen 
EmissionsvermOgen und AbsorptionsvermOgen ist dann mit Hilfo der 
Planckschen Gleichung fiir jede Wellenlange aus der Temperatur der 
jeweils betrachteten Schicht berechenbar. Es sei hier noch bemerkt, dali 
in den Sternatmospharen fur die Wellenlangen innerhalb der Absorp- 
tionslinien das Kirchhoffsche Gesetz nicht giiltig ist. 

Es geht aus dem Erwahnten hervor, dali die Temperaturcn dor ver- 
schiedenen Schichten der Sternatmosphare fiir das ausgestmhlte kon- 
tinuierliche Spektrum maBgebend sind. Die Tempcraturverteilung in 
einer Sternatmosphare kann nun theoretisch berechnet werden unter der 
Voraussetzung, dafi die Sternatmospharen in Strahlungsgleich- 
gewicht sind. Der Energieinhalt der Sternatmospharen ist- so kloin im 
Vergleich mit dem gesamten vom Sterninnern flielienden Enorgiestrom, 
dafi letzterer auf dem Wege durch die Atmospharenschichten nicht gc- 
andert wird. DaB Strahlungsgleichgewicht vorhanden ist, bedeutet, dali 
der gesamte in eine Atmospharenschicht eintret-endc Strahlungsstrom 
gleich dem gesamten austretenden ist. Die Bedingung fiir das Vorhandcn- 
sein von Strahlungsgleichgewicht ist, dafi kein einscitiger, mit der Schicht- 
tiefe veranderlicher Energiet-ransport durch matericllc Part-ikcln statt- 
findet. Eine Diskussion des Problems des Encrgiet-ransporls durch 
materielle Partikeln zeigt, dali in normalen StcrnatmoNpharen in der Tat 
sehr nahe Strahlungsgleichgewicht vorhanden ist. 

Die folgende Uberlegung zeigt, dali die Tempcraturverteilung in einer 
Sternatmosphare aus der Bedingung, dali Strahlungsgleichgewicht vor- 

’) Wegen der matin'matischen Theorio des kontinuierlichen Spektrums und der 
Absorptionslinien vorglcicho man E. A. Milne, Handbuch d. Astrophysik, lid. 3, 1, 
S. 65; A. Pannkkokk, obonda S. 256; B. Stromuken, Bandbueh <1. Aslrophysik, 
lid. 7, S. 203; S. Rosheland, Theoretical Astrophysics. Oxford 11)36. 

2 ) Unter Kirchhoft'schcm Closetz wollen wir hicr das (leset-z: Mnissionskoeflizient 
gleich Absorptionskooflizicnt mal Planckscher Intensitiitsfunktion verstehen. 
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handen ist, ermittelt werden kann. Es sei eine bestimmte Temperatur- 
verteilung gegeben. Man kann dann mit Hilfe der Kirchhoffschen Bezie- 
hnng zwischen Emissionsvermogen und AbsorptionsvermOgen, in der jetzt 
die Temperatur als bekannt anzusehen ist, das Strahlungsfeld in der 
betreffenden Sternatmosphare, d. h. die Strahlungsintensitat in alien 
Schichten und alien Richtungen, berechnen. Hieraus kann man nun 
weiter den gesamten Strahlungsstrom, sowohl naeh auBen wie nach innen, 
in alien Schichten berechnen. Das Kriterium fiir die Richtigkeit der 
angesetzten Temperaturverteilung ist, daB der Nettostrahlungsstrom 
(Strom nach auBen minus Strom nach innen) in alien Schichten denselben 
Wert hat. Dann ist namlich, wie man leicht einsieht, Strahlungsgleich- 
gewicht vorhanden. Das analytische Problem ist somit das der Bestim- 
mung einer Punktion (der Temperatur als Eunktion der Schichttiefe) aus 
unendlich vielen Bedingungen. Es fiihrt deshalb auf eine Integralgleichung. 

Wenn die Temperaturverteilung ermittelt worden ist, kann, wie erwahnt, 
das Strahlungsfeld in der Sternatmosphare und insbesondere die Aus- 
strahlung berechnet werden. Indem diese Berechnung fur eine Anzahl 
Frequenzen durchgefiihrt wird, erhalt man das berechnete ausgestrahlte 
kontinuierliche Spektrum der betrachteten Modellatmosphare. 

Die genauere Diskussion zeigt, da B fiir den Oharakter des ausgestrahlten 
kontinuierlichen Spektrums in erster Linie der Parameter H, die Gesamt- 
ausstrahlung pro Einheit der Sternoberflache, maBgebend ist. Die relative 
Haufigkeit der Elemente und die Schwerebeschleunigung sind von ge- 
ringerem EinfluB. 

Zur Erlauterung der Tatsache der engcn Beziehung zwischen dem 
Strahlungsstrom H und dem Oharakter des kontinuierlichen Spektrums 
sei der folgende Satz angefuhrt. Ein isothermer Korper der Tempera¬ 
tur T strahlt in alien Richtungen geniall dem Planckschen Gesetz (vgl. 
S. 62). Der Gesamtstrahlungsstroin pro Oberflaeheneinheit ist dann 
durch das Stefan-Boltzmannsehe Gesetz gegeben (vgl. S. 60): 

H-oT* (1) 

a ™ 5,71 • 3 0" 5 erg sec 1 em _a grad~ 4 . 

Hier besteht somit ein cindeutiger Zusammenhang zwischen dem 
Strahlungsstrom H und der Temperatur. Andercrseits ist das kontinuier- 
liche Spektrum vermoge der Planckschen Gleichung (lurch die lempera- 
tur festgelegt. 

Der Fall einer Sternatmosphare untersehcidct sich von dem socben be¬ 
trachteten dadurch, daB die Temperatur inncrhalb der Atmosphare nicht 
konstant ist, sondern mit der Schichttiefe ansteigt. Trotzdem besteht eine 
ziemlich weitgehende Ahnlichkeit der Verhiiltnisse in den beiden Jalien. 


L 



534 B. Steomgben: Aufgaben und Probleme der Astrophotometrie. 


Im Fall einer Sternatmosphare definiert man die sog. effektive 
Temperatur T e durch die Beziehung: 

a - 5,71-10“ 5 ergsee~tem~ 2 grad“ 4 . 

Die effektive Temperatur hangt also mit dem Strahlungsstrom H ein- 
deutig zusammen. Andererseits ist die Temperaturverteilung in der 
Atmosphare, wie die den oben angefiihrten Uberlegungen entsprechende 
mathematische Theorie zeigt, von der effektiven Temperatur abhangig 
und sehr nahe durch den folgenden Ausdruck gegeben: 

T 4 “Tq (| + f t), (3) 

wo b 

T«/kgdh. (4) 

6 

Hier ist T die Temperatur in der Tiefe h unter der Sternobcrflache, 
k der das Absorptions vermOgen messende Massenabsorptionskoeffizient. 
(und zwar ein gewisser Mittelwert iiber alle Wellenlangen) und (j die 
Dichte. Die GrfiBe r heiBt die opt is che Tiefe. Die optische Tiefe wiiohst 
mit der geometrischen Tiefe h, um so schneller, je grower das Absorptions- 
vermOgen der betreffenden Schicht ist. Strahlung, die in der optischen 
Tiefe r emittiert wird, und deren Richtung senkrecht zur Oberliaohc ist, 
wird im Verhaltnis e“* geschwacht, ehe sie die Sternoberflachc passicrt. 
Fiir Strahlung, die den Winkel 0 mit der Oberflachennormalc des bet rach- 
teten Gebiets der Sternatmosphare bildet, ist das Schwachungsverhiilt- 
nis e“ rHec(9 . Von der Strahlung, die in der optischen Tiefe r 5 emittiert. 
wird, erreicht somit weniger als 1 % die Oberflache. Praktiseh kann man sieh 
meistens die untere Grenze der Atmosphare in diese Tiefe verlegt denken. 

Aus Gl. (3) geht hervor, daB die Oberflachentemperatur, t 0 ent- 
sprechend, etwa das 0,8fache der effektiven Temperatur betragt, wiihrend 
die Temperatur in der optischen Tiefe r-ft etwa gleieh l,4T r ist. Der 
Variationsbereich der Temperatur innerhalb der Sternatmosphare ist 
also nicht sehr breit. In der optischen Tiefe r = ? ist die Temperatur 
gleieh der effektiven Temperatur. 

Die Analyse der Ausstrahlung einer Atmosphare, deren Temperatur 
mit der Schichttiefe gemaB Gl. (3) ansteigt, und in der in joder Nehieht 
das Verhaltnis von Emissionsvermogen und Absorptionsvermogen durch 
die Plancksche Gleichung aus der Temperatur berechenbnr ist, ergibt- 
folgende Resultate. Das ausgestrahlte kontinuierliehe Spektrum ont- 
spricht ungefahr dem eines isothermen Korpers von einer Temperatur 
gleieh der effektiven Temperatur T e . Die Intensitiitskurve des kontinuier- 
lichen Spektrums ist somit ungefahr eine der effektiven Tem])erat-ur ent- 
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sprechende Planck-Kurve (vgl. hierzu auch S. 456). Je groBer der Strah- 
lungsstrom H, desto hoher ist die effektive Temperatur, und desto weiter 
wird das Maximum der Intensitatskurve des kontinuierlichen Spektrums 
nach kurzen Wellenlangen verschoben. Die Intensitatskurve hangt jedoch 
nicht nur vom Strahlungsstrom H, sondern auch von dem Verlauf des 
Absorptionsvermogens mit der Wellenlange ab. Hierdurch wird das kon- 
tinuierliche Spektrum von den Parametern der chemischen Zusammen- 
setzung und der Schwerebeschleunigung g abhangig, indem diese das 
AbsorptionsvermOgen beeinflussen. Diese Abhangigkeit ist jedoch we- 
niger ausgepragt als die Abhangigkeit vom Strahlungsstrom H. 

DaB die Intensitatsverteilung im kontinuierlichen Spektrum vom Ver- 
lauf des Absorptionskoeffizienten mit der Wellenlange abhangt, kann 
folgendermaBen interpretiert werden. Wenn in einem Wellenlangen- 
bereich des kontinuierlichen Spektrums der Absorptionskoeffizient groBer 
ist als der Mittelwert fur das ganze Spektrum, so sieht man bei der Beob- 
achtung in diesem Wellenlangenbereich weniger tief in die Sternatmo- 
sphare hinein als durchschnittlich. Die beobachtete Strahlung riihrt dann 
von Schichten relativ niedriger Temperatur her, und die Strahlungs- 
intensitat wird entsprechend kleiner. Umgekehrt, wenn der Absorptions¬ 
koeffizient in einem Wellenlangenbereich kleiner als normal ist, sieht man 
tiefere und heifiere Atmospharenschichtcn, und die Strahlungsintensitat 
wird entsprechend groBer. 

Die Abhangigkeit der Intensitatsverteilung im kontinuierlichen Spek¬ 
trum von der effektiven Temperatur und von dem Verlauf des Absorp¬ 
tionskoeffizienten mit der Wellenlange wird annahernd durch die folgende 
Gleichung wiedergegeben: 


wo (vgl. S. 62) 



JMT) 


C 1 

A r> e‘‘ a/AT 1 


( 6 ) 


(«) 


ist. Hier ist k der mittlere, k ; der Absorptionskoeffizient boi. der Wellen¬ 
lange X. Die Funktion B A (T) ist die Planckschc Funktion, die die Intonsi- 
tat in Abhangigkeit der Temperatur und der Wellenlange ergibt. 

In dem speziellen Fall, daB der Absor])tionskoeffizient durch das ganze 
kontinuicrlichc Spektrum den gleichen Wert hat, d. h. k, - k, wird die 
Intensitatskurve gemaB Gl. (5) eine der effektiven Teni])eratur ent- 
sprechende Planck-Kurve. Dieser Fall ist bei Sternen des Sonnentypus 
sehr nahe realisiert (vgl. S. 456 und 466). 

Wenn in einem Wellenlangenbereich des kontinuierlichen Spektrums 
der Absorptionskoeffizient sehr viel groBer ist als der durehsclinittliche, 
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so tragen praktisch nur die hochsten Schichten zur Ausstrahlung bei, 
und die Intensitat wird die der Oberflachentemperatur entsprechende 
Planck-Intensitat. In einem Wellenlangenbereich mit sehr viel kleinerem 
AbsorptionsvermOgen als das durchschnittliche wiirde die Intensitat sehr 
grofi sein. Dieser Fall kommt jedoch bei den Sternatmospharen nicht vor. 

Bei den Stemen der Spektraltypen B und A, die relativ hohe effektive 
Temperaturen haben (iiber 10000°) ist der Verlauf des Absorptions- 
koeffizienten mit der Wellenlange ein anderer als fur Sterne des Sonnen- 
typus. Der Absorptionskoeffizient nimmt im visuellen und photographi- 
schen Wellenlangenbereich bis zur Balmergrenze im Ultraviolett mit 
abnehmender Wellenlange stetig ab. Dies bedeutet [vgl. Gl. (6)], dalJ die 
Intensitaten mit abnehmender Wellenlange starker zunehmen als die 
Planck-Intensitaten, die der effektiven Temperatur entsprechen. Der 
Gradient [vgl. Gl. (11), S. 460] wird dadurch im genannten Wellenlangen¬ 
bereich kleiner als der der effektiven Temperatur entsprechende Gradient, 
und die Gradationstemperatur groBer als die effektive Temperatur [vgl. 
Gl. (16), S. 461]. Aus Beobachtungen im visuellen und normalen photo- 
graphischen Bereich bestimmte Farbtemperaturen (vgl. S. 456) wcrden 
ebenfalls grOBer als die effektive Temperatur. Hierauf haben Biermann, 
Unsold und Pannekoek hingewiesen. 

Im Wellenlangenbereich auf der kurzwelligen Seite der Balmergrenze 
ist in den heiBeren Sternen der Absorptionskoeffizient infolge der starken 
Absorption des Wasserstoffs im tiefsten angeregten Zustand sehr grofi. 
Die Intensitat wird hier etwa gleich der der Oberflachtui temperatur ent- 
sprechenden Planck-Intensitat. Es findet an der Balmergrenze eine 
sprunghafte Abnahme der Intensitat im kontinuierliehen Spektrum st-att. 

Wegen der verfeinerten Theorie des kontinuierliehen Kpektrums und 
der Theorie der Wirkung der Absorption in den Absorptionslinien 
(blanketing effect) auf das kontinuierliche Spektrum sei auf die S. 532 
angeftihrte Literatur hingewiesen. 

Es geht aus dem Dargestellten liervor, wie die photometrisehen Beob¬ 
achtungen des kontinuierliehen Spektrums der Sterne zu verwerten sind. 
Nach der Gl. (5) (bzw. entsprechenden genaueren Gleicliungen) kann aus 
den Intensitaten I A der Verlauf des Absorptionskoeffizicnten mit 
der Wellenlange und die effektive Temperatur ermittelt, wcrden. Die 
Berechnung kann allerdings nur durchgefiihrt wcrden, wenn Iteob- 
achtungen im ganzen fur die Ermittlung des durchsohnittlichen Absorp- 
tionskoeffizienten maBgebenden Wellenlangenbereich vorliegen. Setzt 
man namlich in Gl. (5) einen hypothetischen Wert der effektiven Tem¬ 
peratur T c an, so ist das Kriterium fur die Richtigkeit dieses Wertes, daB 
ein gewisser Mittelwert der sich aus Gl. (5) ergebenden k/k ; gleich eins 
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ist, und dieser Mittelwert kann nur gebildet werden, wenn der beobachtete 
Wellenlangenbereich die erwahnte geniigende Ausdehnung hat. Fur Sterne 
des Sonnentypus ist ein geniigender Teil der Intensitatskurve beobachtet 
worden, bei den heiBeren Stemen fallt aber der Hauptteil der Intensitats¬ 
kurve jenseits der Grenze des beobachtbaren Teils des Spektrums bei 
2950 A (vgl. S. 365). Hier miissen nach anderen Methoden bestimmte 
effektive Temperaturen, oder aueh der theoretisch bereehnete Verlauf 
des Absorptionskoeffizienten bei der Diskussion herangezogen werden. 

Die groBe Bedeutung der Moglichkeit der Ermittlung der effektiven 
Temperatur liegt auf der Hand. Nach der Definitionsgleichung Gl. (2) 
ergibt sich aus der effektiven Temperatur die pro Oberflacheneinheit des 
Stems, gerechnete Ausstrahlung H. Zwischen dieser GroBe, deni Stem- 
radius R und der Ausstrahlung L des ganzen Sterns besteht andererseits 
die folgende Beziehung: 

6 L = 4rcR 2 H. (7) 

Ist flir einen Stern die effektive Temperatur und somit H bekannt, so 
kann man gemaB Gl. (7) entweder bei bekannter Ausstrahlung L des 
Sterns den Radius R berechnen, oder aber bei bekanntem Radius die 
Ausstrahlung. Namentlich die erstgenannte Moglichkeit ist von Wichtig- 
keit, da im allgemeinen die absolute Helligkeit und damit die Aus- 
strahlung L durch anderweitige Beobachtungen bestimmbar ist (vgl. 
S. 35). 

In einigen wenigen Fallen ist in Gl. (7) sowohl der Sternradius R wie 
die gesamte Ausstrahlung durch Beobachtungen bestimmbar, so im Fall 
der Sonne und bei einigen Bcdeckungsveranderlichen. Bei den Sternen, 
deren Winkeldurchmesser interferometrisch bestimmt worden sind, ist 
das Verhiiltnis L/R 2 bekannt. In diesen wenigen Fallen kann die effek¬ 
tive Temperatur aus Gl. (7) bestimmt und mit den aus den Be¬ 
obachtungen des kontinuierlichen Spektrums gcfolgcrten Wertcn ver- 
glichen werden. Die Ubereinstimmung zwischen den so erhaltenen Werten 
darf als gut bezeichnet werden. 

Der aus den photometrischen Beobachtungen des kontinuierlichen 
Spektrums abgelcitete Wellenlangenverlauf des Absorptionskoeffizienten 
erlaubt gewisse SchHissc auf die Elementenhaufigkeit und die Schwcrc- 
beschlcunigung g. In bezugauf die Elementenhaufigkeit kommt es hierbei 
hauptsachlich auf die relative Haufigkc.it von Wasserstoff oinerseits und 
von Metallen andererseits an. Es sei jedoch bemerkt, daB auf diesem Wege 
bis jetzt keine nennenswerten Fortschritte errcicht worden wind. Dies 
liegt teils an der relativcn Unempfindlichkeit der Intcnsitaten im konti¬ 
nuierlichen Spektrum gegeniiber den in Frage kommenden Parametern, 
teils aber aueh daran, daB die kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten 
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pro Atom der verschiedenen Metalle bis jetzt nur mit geringer Genauig- 
keit bekannt sind. Man muB sich im Augenblick mit der Feststellung be- 
gniigen, daB der aus den Beobachtungen ermittelte Wellenlangenverlauf 
des Absorptionskoeffizienten plausibel erscheint. Interessante Resultate 
dxirfen aber in absehbarer Zukunft erwartet werden. 

In § 6 werden wir auf Fragen betreffend das kontinuierliche Sonnen- 
spektrum zuruckkommen. Bei der Sonne sind die BeobachtungsmOglich- 
keiten grSBer, indem das kontinuierliche Spektrum vom Zentruni der 
Sonnenscheibe bis zum Sonnenrand verfolgt werden kann, wahrend die 
Sterne nur als Punktquellen beobachtet werden kOnnen. 

Die Absorptionslinienspektren der Sterne zeigen einen Reichtum 
an Einzelheiten, durch deren photometrische Erfassung und theoreti- 
sche Deutung ein tiefer Einblick in die Physik der Sternatmospharen 
gewonnen wird. Im folgenden soil auf die von Eddington, Milne, 
Unsold und anderen entwickelte Theorie der Absorptions!inien ein- 
gegangen werden. 

Das Auftreten einer Absorptionslinie in einem Sternspektruin beruht 
teils direkt darauf, daB in der Sternatmosphare in einem gewissen 
schmalen Wellenlangenbereich der Absorptionskoeffizient erhcblich gro- 
Ber als in den Nachbarbereichen ist, teils auf einer mit dem Amvachsen 
des Absorptionskoeffizienten zusammenhangenden Abweichung vom 
Kirchhoffschen Gesetz innerhalb des erwahnten Wellenlangenbereiohs. 
Diese Abweichung geht in dem Sinn, daB das Emissionsvermogen kleiner 
als das nach dem Kirchhoffschen Gesetz berechnctc ist. 

Die genaue Analyse des Problems des Emissionsvermogens und des 
Absorptionsvermogens im Wellenlangenbereich einer stellaron Absorp¬ 
tionslinie und die Anwendung des Resultats zur Berechnung des Ntrah- 
lungsfeldes in der Sternatmosphare und insbesondere die Ausstrahlung 
ergibt folgendes (vgl. hierzu die S. 532 angefiihrte Literatur). In der 
Hauptsache hangt der Ruckgang der Intensitat innerhalb einer AI»sorp- 
tionslinie von dem Verhaltnis zwischen dem Linienabsorptionskoeffizien- 
ten und dem Absorptionskoeffizienten im benaehbarten kontinui(‘rlichen 
Spektrum ab. Eine Reihe anderer Faktoren spiclen jedoeh mit liinein, 
so z. B. die Lage der Absorptionslinie im Spektrum relativ zum Intensi- 
tatsrnaximum des kontinuierlichen Spektrums, und ein Faktor, der ein 
Ausdruck fur den EinfluB der ZusammenstoBc der al)sorbierend( k n Aloine 
mit anderen Partikeln und fur Fluoreszenz])hiinomcne ist. Ms muB aueh 
berlicksichtigt werden, daB das Verhaltnis des Linienabsorptions- 
koeffizienten zum kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten mit der 
Schichttiefe in der Sternatmosphare variiert, so daB es auf einen gewissen 
Mittelwert dieser GrOBe ankommt. 
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Zur Erlauterung zeigt die Tabelle 34 fur X = c a /T • 2500 A den Zusammen- 
hang zwischen dem Verhaltnis rj k des Linienabsorptionskoeffizienten zum 
kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten einerseits und dem Kontrast 
r A , d. h. dem Verhaltnis zwischen der Intensitat innerhalb der Linie (bei 
der Wellenlange X) und der Intensitat im kontinuierlichen Spektrum un- 
mittelbar auBerhalb der Linie andererseits. 


Tabelle 34. 


>h 

r ;. 

Vx 

r A 

0,5 

0,83 

5 

0,43 

1 

0,72 

10 

0,33 

2 

0,60 

100 

0,11 

3 

0,52 

1000 

0,04 

4 

0,47 

10000 

0,01 


In dieser Tabelle ist die Wirkung der obenerwahnten StoB- und Fluor- 
eszenzprozesse niclit beriicksichtigt. Die vernachlassigte Wirkung be- 
steht in einer Erhohung der r ; -Werte, die etwa fur rj k > 10 merklich wird. 
Die Restintensitat im Zentrum einer starken Absorptionslinie ist 
folglich nicht praktisch Null. Je nach der GroBe der erwahnten Wirkung 
betragen die Restintensitaten starker Linien das 0,03 bis 0,3fache der 
Intensitat im angrenzenden kontinuierlichen Spektrum. 

Bei der theoretischen Berechnung des Intensitatsverlaufs innerhalb 
einer Absorptionslinie kommt es, wie aus dem Angefiihrtenhervorgeht, in 
erster Linie auf die Berechnung der in Prage kommenden Linienabsorp¬ 
tionskoeffizienten und kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten an. 

Der Linienabsorptionskoeffizient ist als das Produkt der Anzahl der 
die betreffende Linie al)sorbierenden Atome pro Gramm Sternmatciic 
und des Absorptionskoeffizienten pro Atom zu bcrechnen. Die Anzahl 
der absorbierenden Atome, die Anzahl der Atome des in 1 1 age 
kommenden Elements, die sich in den unteron der beiden der betreffenden 
Linie ents]>rechenden stationiiren Zustandc beHnden (vgl. S. 71 f.), ist aus 
der Elementenhaufigkeit unter Beriicksichtigung des Anregungs- und 
Ionisationszustandes des Elements zu beredmen. Zur Ermittlung des 
Anregungs- und Ionisationszustandes benutzt man da-bei die Boltzmann- 
sche Gleichung und die lonisationsgleichung (vgl. S. OSf.). Diese gelten 
streng zwar nur im thermodynamischen (Jleichgewicht, die Naheiung 
ist aber in den betreffenden Schicht.cn der Sternatmospharen fur vide 
Zwecke geniigend. Fiir jede Schicht sind dabei die lokalen Werte der 
Temperatur und des Druckes zu benutzen. 
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Der Absorptionskoeffizient pro Atom ist eine innerhalb der Spektral- 
linie mit der WeUenlange stark veranderliche Grofie. Von einem steilen 
Maximum im Zentrum der Linie fallt der Absorptionskoeffizient zu beiden 
Seiten symmetrisch ab, in einiger Entfernung vom Linienzentrum sehr 
nahe umgekehrt wie das Quadrat der Wellenlangenabweichung vom 
Zentrum. Bei der Berechnung des Wellenlangenverlaufs des Linien- 
absorptionskoeffizienten in einer Sternatmosphare sind die thermischen 
Geschwindigkeiten der absorbierenden Atome zu berucksichtigen, die in- 
folge des Doppler-Effekts eine entsprechende Verbreiterung, Doppler- 
Verbreiterung, der Linie bewirken. Auch die Wirkung der Linienverbrei- 
terung durch StaBe zwischen den absorbierenden Atomen und anderen 
Partikeln - StoBverbreiterung - ist zu berucksichtigen, sowie in stark 
ionisierten Atmospharen bei gewissen Linien eine Verbreiterung durch 
den Starkeffekt. 

Fur eine Anzahl Linien relativ einfach gebauter Atome und Ionen 
(mit 1 oder 2 Valenzelektronen) sind die atomaren Absorptionskoeffizien¬ 
ten quantitativ nach der Quantenmechanik berechnet worden. Fur die 
Komponenten der Multipletts (vgl. S. 75) nicht zu komplizierter Atome 
und Ionen sind die Verhaltnisse der Absorptionskoeffizienten angebbar. 
Prinzipiell sind die Absorptionskoeffizienten nach der Quantenmechanik 
immer berechenbar, jedoch muB man sich zur Zeit fur sehr viele Linien 
mit qualitativen Abschatzungen begnugen. SchlieBlioh sind durch La- 
boratoriumsexperimente Absorptionskoeffizienten fur einige vom Grund- 
zustand verschiedener Elemente absorbierte Linien ermittelt worden. 

Es wird aus dem Angefuhrten im Prinzip hervorgehen, wie das Absorp- 
tionslinienspektrum einer Modellatmosphare zu bercchnen ist. 

Zunachst wird die Temperatur als Funktion der Tiefe unter der Ober- 
flache berechnet. Hierfiir ist nach Gl. (3) und Gl. (4) die Kenntnis des 
kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten erforderlich. Hodann wird der 
Druck als Funktion der Schichttiefe ermittelt. Die Berechnung kann mit 
Hilfe der Differentialgleichung durchgeflihrt werden, die die Zunahme 
des Druckes unter dem EinfluB des wachsenden (Jewit^hts der getragenen 
hOherliegenden Schichten besclneibt. Die Schwerebeschleunigung g geht 
hier in die Berechnung ein. Zur Durchfiihrung der Berechnung ist die 
Kenntnis der Zustandsgleichung der Sternmaterie in der Atmos])ha.re 
erforderlich, da die Dichte der Sternmatcrie berechenbar scin muB. Aus 
Temperatur und Druck ist nunmehr der Anregungs- und Ionisations- 
zustand zu ermitteln. Die bekannte Elementenhaufigkeit ergibt danach 
die Zahl der absorbierenden Atome fur jede Linie. Durch Multiplikation 
mit dem atomaren Absorptionskoeffizienten und Vergleich des so er- 
mittelten Linienabsorptionskoeffizienten mit dem kontinuierlichen Ab- 
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sorptionskoeffizienten erhalt man schlieBlich die fur die Intensitat maB- 
gebende GroBe^ (vgl. Tabelle 34). 

Aus dem S. 531 Angefuhrten geht hervor, daB durch die skizzierte 
LOsung des Problems der Berechnung des Absorptionslinienspektrums 
einer Modellatmosphare die Bestimmung von Elementenhaufigkeit, 
effektiver Temperatur und Schwerebeschleunigung in einer Stern- 
atmosphare aus photometrischen Beobachtungen der Absorptionslinien 
ermflglicht worden ist. Es liegen bereits eine Anzahl Untersuchungen in 
dieser Richtung vor. 

Zunachst sei das Problem der physikalischen Deutung des in der 
Harvard-Klassifikation niedergelegten Beobachtungsmaterials erwahnt. 
Unter der Annahme konstanter Elementenhaufigkeit ist es gelungen, die 
Anderungen im Absorptionsspektrum von Klasse zu Klasse als Folge 
der durch entsprechende Anderungen der effektiven Temperatur bewirk- 
ten Anderungen der Anregung und Ionisation zu deuten. Der EinfluB der 
Anderungen der Schwerebeschleunigung ist viel weniger ausgepragt, zeigt 
sich jedoch in den mit der absoluten Helligkeit zusammenhangenden 
Anderungen der Absorptionslinienspektren innerhalb jeder Harvard- 
klasse. Man vergleiche hierzu die Darstellungen S. 68f. und 182f. 

Die erwahnte Diskussion der Harvardklassen zeigt, daB die chemische 
Zusammensetzung der Sternatmospharen keinen grOBeren Schwankungen 
von Stern zu Stern unterliegt, und ferner daB die aus dem Absorptions- 
linienspektrum abzuleitenden effektiven Temperaturen nicht stark von 
den aus dem kontinuierlichen Spektrum gefolgerten abweichen kOnnen. 

Sodann seien die Vergleiche zwischen ])hotometrisch beobachteten und 
theoretisch berechneten Konturen einzelner Spektrallinien genannt. Die 
wichtigsten Resultate sind auf diesem Gebiot durch Beobachtungen fiber 
die Sonnenscheibo erreicht worden. Wir werden sie in § (> nahcr be- 
sprechen. 

Russell hat aus den von Rowland geschatzten Linienintcnsitaten 
im Sonnenspektrum (vgl. S. 490) die relative Haufigkeit der Elemente 
in der Sonnenatmosphare abgeleitet. Russell ermittelte zunachst durch 
Vergleich der Linien von Miiltipletts (vgl.obcn) den Zusammenhang 
zwischen dem Linienabsorptionskoeffizienten und der geschatzten Inten¬ 
sitat. Mit Hilfe von Linien, fiir die der atomarc Absorptionskoeffizient be- 
kannt oder abschatzbar war, wurden die entsprechenden Anzahlen der ab- 
sorbierenden Atome ermittelt. Die Elementonhaufigkeiten ergaben sich 
hieraus nach Beriicksichtigung der Anregungs- und lonisationsfaktoren. 

Quantitative Untersuchungen von Modellatmospharen gemiiB den 
oben skizziorten Prinzipien sind von Milne, Russell, Unsold und 
Pannekoek angestellt worden. 
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Bei dem Vergleich zwischen Theorie und Beobachtung muB man sich 
bei den schwacheren Linien mit der Diskussion von Aquivalenzbreiten 
(vgl. S. 487 ) begniigen. Die Diskussion der Abhangigkeit der Aquivalenz- 
breiten von der Zahl der absorbierenden Atome hat zu interessanten 
Resultaten gefiihrt. Die Kurve, die diese Abhangigkeit darstellt, wird 
Wachstumskurve (curve of growth) genannt. Minnaert und Mulders 
bestimmten Wachstumskurven fur Sonnenlinien nach dem von Russell 
bei der Diskussion der Rowlandschen Intensitaten angewandten Prinzip. 
Die Wachstumskurve verlauft zunachst bei sehr schwachen Linien steil, 
sodann flach und bei star ken Linien wieder steiler, aber nicht so steil wie 
bei den sehr schwachen Linien. Minnaert und Mulders konnten die 
ermittelte Wachstumskurve nach dem Vorgang von Schutz interpretieren. 
Qualitativ sieht man, daB die Aquivalenzbreite bei sehr schwachen Linien 
mit der Zahl der absorbierenden Atome stark zunehmen wird, bis die 
Linie gesattigt wird. Ein erneuter Anstieg in der Aquivalenzbreite setzt 
bei Linien ein, die so stark sind, daB die Fliigel der Absorptionslinien 
merkbar werden. Aus der quantitativen Diskussion der Wachstums- 
kurve konnten Minnaert und Mulders den EinfluB der StoBverbreite- 
rung (vgl. oben) in der Sonnenatmosphare abschatzcn, die fur die Ab¬ 
sorption in den Linienfliigeln wesentlich ist. 

Wie erwahnt, lassen sich aus den photometriwchcn Beobachtungen 
Elementenhaufigkeit, effektive Temperatur und Schwcrcbeschleimigung 
ableiten. Die Zahl der BeobachtungsgrOBen ist aber so groB, daB dariiber 
hinaus eine Priifung der Theorie der Sternatinospharen moglieh ist, 
Beispielsweise laBt sich aus dem Vergleich von Atomlinien und ent- 
sprechenden Ionenlinien die effektive Temperatur erniitteln. Eine Priifung 
der Theorie erhalt man durch Vergleich der aus mehreren Paaren von ent- 
sprechenden Atomen und Ionen abgeleiteten effektivcn r IVmperaturen. 
Ferner miissen die mit Hilfe der so ermitteltcn effektivon r IVnq>(M , atur 
erhaltenen Anzahlen der auf den (Jnindzustand reduzierten Atome in 
den angeregten Zustanden mit den direkt aus den vom (irundzustand 
absorbierten Linien ermitteltcn ubereinstiinmen. 

Sowie die skizzierte Theorie der Stcrnatmospharcn geniigcnd verfeinert 
wird, kann man von etwaigen aus den erwahntcn Priifungsimdiiodcn 
folgenden Abweichungen zwischen Theorie und Beobachtung schlicBen, 
daB Abweichungen von der grundlegenden Annahme cincr stat ischen 
Sternatmosphare vorhanden sind. Etwaige Turbulenz und Stnnnungs- 
phanomene sind auf diese Weise zu studieren. Die Ihitersuclumgen 
iiber die Rotation der Sterne (vgl. S. 194) sind von ahnlichem (barak- 
ter. Sie beruhen auf Untersuchungen von Abweichungen in den Linien- 
konturen. 
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Die von Adams und Russell auf Grund geschatzter Linienintensitaten 
in Sternspektren gefolgerten sog. Abweichungen yom thermodynamischen 
Gleichgewicht sind mGglicherweise im obigen Sinn zu deuten. Wenn in 
einer Stematmosphare Turbulenz vorhanden ist, so wird infolge der 
daraus folgenden Anderung in der Zahl und Heftigkeit der Zusammen- 
stftfie der elementaren Partikeln der Anregungs- und Ionisationszustand 
modifiziert. 

DefinitionsgemaB ist die Strahlung des Sterninneren direkten 
Beobachtungen nicht zuganglich. Die Theorie des Sterninneren beruht 
jedoch wesentlich auf gewissen Beobachtungsdaten. Diese werden teil- 
weise photometrisch bestimmt und sollen hier kurz erwahnt werden. 

Die gesamte Ausstrahlung pro Zeiteinheit oder Luminositat L 
eines Sternes kann aus der scheinbaren Punktintensitat I und der Ent- 
fernung p des Sternes berechnet werden. Die scheinbare Punktintensitat I 
miflt die Strahlungsenergie des Sternes, die pro Zeiteinheit durch die 
Flacheneinheit einer Kugel durch den Beobachter mit ihrem Zentrum 
im Stern passiert. Die Luminositat L darf bei zu vernachlassigender 
Absorption im Raum zwischen Stern und Beobachter gleich der die ganze 
Oberflache der erwahnten Kugel passierenden Strahlungsenergie vom 
Stem gesetzt werden: 

L « 4 crap 2 • I. (8) 

Hieraus findet man die Luminositat bei bekannter Entfernung und 
Punktintensitat. Wegen der Berechnung der absoluten Punktintensitat 
aus der scheinbaren bolometrischcn Grolienklasse vgl. S. 404. 

Praktisch wird die Berechnung der Luminositat eines Sternes am ein- 
fachsten durch Verglcich der absoluten bolometrischen Helligkeit des 
Sternes mit der der Sonne ausgefiihrt, indem die Luminositat der Sonne 
ein fur alletnal gemaB 01. (8) aus der Solarkonstante (vgl. S. 404) be¬ 
rechnet wird. 

In einigen Fallen (Bedcckungsvcrandcrliehe, vgl. S. 545) kann die Be¬ 
rechnung der Luminositat mit Hilfe der Gl. (7) erfolgcn, indem hier der 
Sternradius und die effektivc Temperatur bekannt sind. 

Der Sternradius R ergibt sich (mit Ausnahmo des erwahnten Falles 
der Bedeckungsveranderliehen) aus Gl. (7), indem die Luminositat und 
die efFektive Temperatur als bekannt vorauszusetzcn sind. 

Sternmasscn konnen fur Komponenten von Do])pelsternsystcmen 
ermittelt werden. Im Fall der spektrographisch beoba-diteten Bedcekungs- 
veranderlichen sind fur die Massenbestimiming photometrischc Beob¬ 
achtungen erforderlicli (vgl. S. 2(>). Im Prinzij) kOnncn Sternmassen 
auch flir einzclne Sterne aus dem Absorptionsliniensjiektrum bestimmt 
werden, namlich aus der Schwerebeschlcunigung g « GM/R 2 (G ist die 
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Gravitationskonstante) und dem Stemradius R (vgl. die Diskussion 
S. 541). Die Analyse der Absorptionslinienspektren hat jedoch bis jetzt 
den hierfur erforderlichen hohen Grad der Exaktheit nicht erreicht. 

Luminositat, Sternradius und Stemmasse sind fur die Theorie des 
Sterninneren sehr wichtige GrftBen. Die Diskussion dieser Beobachtungs- 
grOBen fiihrt zu den numerischen Werten der physikalischen Zustands- 
grOBen im Sterninneren und zu Schlussen in bezug auf die ehemisehe 
Zusammensetzung des Sterninneren 1 ). 

§ 3. Doppelsterne. Stemhaufen. 

Die Komponenten eines visuellen Doppelsterns kOnnen naoh den- 
selben Richtlinien auf Grund photometrischerBeobachtungen untersueht 
werden wie normale einzelne Sterne (vgl. § 2). Nur sind bei der Anstellung 
der photometrischen Beobachtungen gewisse praktische Sehwierigkeiten 
zu iiberwinden, die durch den kleinen Winkelabstand zwisehen <len Kom- 
ponenten bewirkt werden. Die Resultate beanspruchen besonderes Inter- 
esse, teils weil ein Vergleich der Eigenschaften von Stcrnen, die zu einem 
System zusammengehoren, wichtig ist, teils auch weil fiir die Kompo¬ 
nenten von Doppelsternen mit geniigend groBer Bahnbewcgung die 
Massen abgeleitet (vgl. S. 25) und mit den aus den photometrischen 
Beobachtungen ermittelten GroBen vergliehen werden konnen. 

Bei der Diskussion der photometrischen Beobachtungen von Doppel- 
sternkomponenten ist es von Bedeutung, daB die Entfernungen der 
Komponenten voni Beobachter praktisch gleich sind. Der Untorschied 
der scheinbaren Helligkeiten ist somit gleich dem Untcrsrhiod der 
absoluten Helligkeiten. 

Die spektroskopischen Doppelsterne bieten auBer einer Iieihe 
spektrographischer Aufgaben (vgl. S. 191) auch photometrische Aufgabeu. 
Die Intensitat im Spektrum eines spektroskopischen Doppelsterns ist. fur 
jede Wellenlange gleich der Siimnie der Intensitiiten in den Spektren der 
Komponenten. Im Prinzip ist es mSglich, die bcol)aehtete Intensitiits- 
verteilung in die der beiden Komponenten zu zerlegen, indem man sich 
auf die fiir nicht doppelte Sterne ermittelten Intcnsitatskurvon stilt zt. 
Das auf diesem Gebiet bis jetzt vorliegende Material sind hauptsaehlich 
Schatzungen der Spektraltypen und des Hclligkeitsverhalt nisscs der 
beiden Komponenten. 

] ) Vgl. A. S. Eddington, Tho Internal Constitution of the Stars. Cambridge 
1926, und Dor inner© Aufbau dor Sterne. Berlin 1928; K. A. Milnk, Handbueli d. 
Astrophysik, Bd. 3, I. Berlin 1929. S. 65; B. Stuomukkn, cbenda Md. 7. Marlin 
1936. S. 121, sowie die in dieson Darstcllungon ang<»fidirto Literut ur. 
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Die Diskussion der photometrischen Beobachtungen von photome- 
trischen D op pel sterne n oder Bedeckungsveranderlichen hat zu 
sehr wichtigen Resultaten geftihrt. Aus den beobachteten Lichtkurven 
konnen Elemente der Bahnbewegung, die relativen Dimensionen der 
Komponenten und der Bahn sowie das Helligkeitsverhaltnis der Kom- 
ponenten abgeleitet werden (vgl. S. 26). Die Kombination der photome¬ 
trischen Beobachtungen mit spektrographischen fuhrt in den Fallen, wo 
die Spektren beider Komponenten spektrographisch meBbar sind, zur 
Kenntnis der Massen und Radien der beiden Komponenten. AuBerhalb 
der Bedeckungen kann bei engen Doppelsternen die Reflexion der 
Strahlung einer Komponente durch die andere studiert werden. 

Aus den photometrischen Beobachtungen einer Bedeckung kann auf 
die Randverdunklung der bedeckten Komponente geschlossen werden 
(vgl. hierzu S. 551). Insbesondere wenn diese Beobachtungen fur mehrere 
Wellenlangen ausgefiihrt werden, fiihren sie zu wichtigen Resultaten. 

Ein besonders interessanter Fall eines Bedeckungsveranderlichen ist 
der spektroskopische Doppelstern £ Aurigae 1 ). Man beobachtet hier die 
Bedeckung eines B-Sternes durch einen K-l)berriesen mit einer sehr aus- 
gedehnten Chromosphare. Unter anderem kann die Absorption der 
Strahlung des B-Sternes in der Chromosphare des K-Uberriesen verfolgt 
werden. 

Die Librationen in den Bewegungen enger Doppelsterne kttnnen, wie 
Walter 2 ) gezeigt hat, durch kleine Helligkeitsschwankungen nachge- 
wiesen werden. Aus den Lichtkurven kOnnen die Librationsperioden ab¬ 
geleitet werden. Aus diesen kann man SchKisse ziehen in bezug auf den 
inneren Aufbau der Komponenten. 

In bezug auf Sternhaufen 3 ), kugelformige wie often e, gilt Ahnlichcs 
wie im Fall der eingangs besprochenen visuellen Doppelsterne. Es ist 
von besonderern Interesse, physikaliseh zusammengehOrende Sterne zu 
studieren. Namentlich interessiert die Verteilung der Sterne eines Stern- 
haufens in einom Farbcn-HeUigkeitsdiagramm oder in eincm Spektrum- 
Helligkeitsdiagramm. Es ist hier wieder zu berucksiehtigen, daB die 
Entfernungen der zusarnmcngehOrenden Sterne vom Beobachter prak- 
tisch dieselben sind, so daB scheinbare und absolute (h'OBenklasse sich 
nur durch cine fur alle Sterne gleich groBe Konstante unterschciden. 

b Vgl. etwa P. (luTMNitVK, Sitzungsber. Pronto. Akad. Wiss. 10. 1932; A. Beer, 
Monthly Not. Roy. Astron. Noe. 95, 24. 1934; D. H. Menzel, (In*. Harvard 
Coll. Obs. 417. 193ft. 

s ) Vgl. K- Walter, Voroff. Univ.-Sternw. Kdnigsberg 3. 1933. 

3 ) "Vgl* hierzu P. ten Bruooencate, Sternhaufen. Berlin 1925; H. Shapley, 
Star Clusters, Harvard Obs. Monogr. 2. Cambridge 1928; H. Shapley, Handbuch 
d. Astrophysik, Bd. 5, IT. Berlin 1930. S. 098; ebenda Bd. 7. Berlin 1930. S. 534. 

Haiull). (I. Ex11c*rime111n 11)hy hI k, H(l. XXVI. 35 
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Nach der Farbe und der Helligkeit kann man die Sterne eines Stern- 
haufens in Gruppen teilen, so daB die Massen der Sterne einer Gruppe 
ungefahr gleich sind. Aus der Verteilung der Sterne im Haufen kann man 
nach dem Vorgang von v. Zeipel die relativen Werte der Durchschnitts- 
massen der Gruppen ableiten. Die massigeren Sterne sind starker gegen 
das Haufenzentrum konzentriert als die weniger massigen. 

§ 4. Veranderliche Sterne. Novae. 

Das photometrische Studium der veranderlichen Sterne 1 ) ist ein 
sehr fruchtbares Gebiet der Astrophotometrie. Ganz allgemein liegt es 
auf der Hand, daB ein veranderlicher Stern dem Beobachtcr mehr von 
seinen Eigenschaften verrat als ein normaler nicht-veranderlicher Stern. 
Allerdings ist zu beriicksichtigen, daB die theoretische Astrophysik bis 
jetzt nur Ansatze zur Theorie der veranderlichen Sterne hervorgcbracht 
hat. Das photometrische Beobachtungsmaterial wird in der Hauptsache 
deskriptiv verwendet. 

Aus fortlaufenden Helligkeitsbeobachtungen eines veranderlichen 
Sternes wird eine Lichtkurve abgeleitet. Ist nach dieser der Lieht weehsel 
periodisch oder annahernd periodisch, wird die Periodc bzw. die mittlere 
Periode abgeleitet sowie die mittlere Lichtkurve -wallrend einer Periodc. 
Zur Charakterisierung der mittleren Lichtkurve dicnen die (Srobenklasse 
im Lichtmaxirmim und im Lichtminimum sowie uliter Uinstanden ein 
MaB fur die Asymmetrie der Lichtkurve, z. B. das Verhaltnis zwisehcn 
dem Zeitraum vom Minimum bis zum Maximum und der Periode. Die 
Zeitpunkte des Lichtmaximums und Lichtminiinums fur irgemleine 
Epoche ergeben in Verbindung mit der Periode die Zeitpunkte iriiheror 
und kommender Maxima und Minima. In gewissen Fallen kann aus 
den Helligkeitsbeobachtungen eine fortschrcitcnde Anderung der Periode 
nachgewiesen werden, eine kleine, mit der Zoit lineare Abnahme oder 
Zunahme. 

Aus Farbenindexbeobachtungen oder spektralphotometrisclum Beob- 
achtungen kOnnen die Sohwankungen der Farbtemperatur bzw. der 
Gradationstemperaturen in verschiedenen Wellenlhngenbereichen wah- 
rcnd des Lichtweehsels abgeleitet und mit den Helligkeitsandeningen 
zusammengehalten werden. Aus Untersuchungen des Absorptionslinicn- 
H])ektrums folgcn die Anderungen der Spektralklasso bzw. oinzelner 
Linien. Ein weiteres Beobachtungsdatum sind die Versehiebungen der 
Spektrallinien wahrend des Lichtweehsels (vgl. S. 11)3). 

i) Vgl. hiorzu H. Ludendorff, Handbuch <1. Astrophysik, Ihl.6. Brrlin 192S. 
S. 41); ebonda B<1. 7. Berlin 1936. 8. 614; P: ten Bjuiuoenoate, Krg. oxakt. Natur- 
wiss. 10, 1 . 1931. 
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Nach den Eigenschaften des Lichtwechsels und unter Berucksichtigung 
der Eigenschaften des Spektrums werden die veranderlichen Sterne in 
Klassen eingeteilt: Die beiden gr6Bten und wichtigsten Klassen sind die 
der d Cephei-Sterne und der Mira-Sterne. Es werden sodann lichtstarkere 
Vertreter der verschiedenen Klassen detaillierten Untersuchungen unter- 
worfen. Fur stellarstatistische Zwecke werden die verschiedenen Klassen 
getrennt behandelt. 

Aus den photometrischen und spektroskopischen Beobachtungen ist 
auf die Zustandsanderungen in den verschiedenen Atmospharenschichten 
und auf dieDynamik der Atmosphare als Ganzes zu schlieBen und sodann 
weiter auf die Vorgange im Stern, die die Veranderlichkeit verursachen. 
Wie erwahnt, liegen nur Ansatze zur L5sung dieser Probleme vor. Wich- 
tige Ziige des Lichtwechsels der <5 Cephei-Sterne sind mit Hilfe der 
Eddingtonschen Pulsationstheorie gedeutet worden 1 ). 

Aus dem beobachteten Wert der Periodenanderung bei 8 Cephei 
konnte Eddington schlieBen, daB eine etwa vorhandene fortschreitende 
Ausdehnung oder Zusanimenziehung viel langsamer verlaufen muB als 
die Kontraktion nach der Helmholtzschen Kontraktionshypothese. 
Dies bedeutet, daB subatomare Energiequellen im Stern vorhanden sein 
mussen 1 ). 

Die neuen Sterne oder Novae 2 ) werden photonietrisch und spektro- 
skopisch wahrend des Liehtausbruchs verfolgt, von der Entdeckung an 
so lange, bis die Schwache des Objekts die Fortsetzung der in Frage 
kommenden Beobachtungen verhindcrt. Das Beobachtungsmaterial wird 
auch ini Falle der Novae hauptsiichlieh deskri])tiv benutzt. Es ist jedoeh 
moglich gewesen, unter einem gewissen Vorzieht auf die Erfassung von 
Einzelheiten zu einem Bild der physikalisehen Vorgange in den beobacht- 
baren Sehichten der Novae zu gclangcn. Aus den photometrisehen und 
spektroskopischen Beobachtungen folgert man, daB die auBeren Schichtcn 
einer Nova sich wahrend ernes Novaausbruohs in einem Zustand schneller 
Ausdehnung befindcn. Es ist gelungen, die spoktralphotornotrischcn 
Beobachtungen und die Beobachtungen der Absorptions- und Emissions- 
linien in befriedigender Weise mit Hilfe dieses Bildes zu ordnen. In den 
spateren Stadien eines Novaausbruchs lmt sich um einen Stern als Kern 
eine Nebelhiille gebildct. Aus den Beobacditungcn ist teils auf die Be- 

] ) Vgl. loo. oit. S. 544, Aiun. 1. 

a ) V^l. K. J. M. STKA'rroN, Handhuch <1. Aslropbysik, Bd. 6. Berlin IU2S. 
S. 251 ;oboti(la Bd. 7. Bi>rlin W. B7B; W. (Jkotkian, Z. f. Aslropliys. 2, 7S. 1 S)BO; 

V. Ambakzumian und N. Kosirkv, /. f. Astrophys. 7, 320. 1932; l). H. Mknzkl 
und C\ H. Paynw, JVoi^. Nat. Aead. Wash. 19, 041. 1933; K. Lundmark, bmul 
Obs. C'irc. 10. J934. 
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wegungsverhaltnisse der Nebelhiille, teils auf die Eigenschaften des Stern- 
kernes zu schlielJen. 

Helligkeitsbeobaohtungen und Beobachtungen der Spektren von neuen 
Sternen vor (mit Hilfe von etwa vorhandenen photographischen Auf- 
nahmen) bzw. viele Jahre nach dem Ausbruch sind sehr wichtig fur die 
physikalische Beurteilung des Novaphanomens. Es scheint nach den vor- 
liegenden, allerdings ziemlich sparlichen Beobachtungen, daB die Novae 
zu dem Zustand vor dem Ausbruch zuriickkehren. 


§ 5. Das MachstraBensystem. Anagalaktische Stemsysteme. 

Aus dem bereits Dargestellten geht hervor, daB photometrische Mes- 
sungen fiir die Erforschung der Eigenschaften des einzelnen Sternes von 
entscheidender Bedeutung sind. Auch bei den Untersuchungen der 
raumlichen Verteilung der Sterne spielen photometrische Mcssungen erne 
sehr wichtige Rolle, indem sie bei den Bestimmungen der Sterncntfer- 
nungen verwendet werden. 

Die photometrische Entfernungsbestimmung cnics Sternes be- 
ruht auf folgendem. Zwischen der Luminositat L, der Kntfemung p und 
der scheinbaren Intensitat eines Sternes bestelit vermOge des Abstand- 
quadratgesetzes die Beziehung Gl. («), S. 543. Bei bekannter Lummo- 
sitat kann somit aus der scheinbaren Intensitat die Kntfernung be- 
rechnet werden. UewOhnlieh schreibt nmn die crwiihnte Beziehung als 
eine Gleichung zwischen der ahsoluten (JroBenklasse M, der Kntterming p 
in parsec (oder der Parallaxes) und der scheinbaren (IrOBenklasse m 

(vgl. S. 35): M - m h 5-5logp. ( 5) ) 

Wenn die absolute (JroBenklassc M bekannt ist, kann aus der schein¬ 
baren (IrOBenklasse die Entfernung crmittelt werden. 

Die Gl. (9) beruht auf der Giiltigkeit des Abstandquadratgesetzes, 
d h auf der Abwesenheit einer merklichen Liehtabsori>tion ini inter- 
stellaren Raum zwischen Stern und Bcobachter. Allgenieiner lautet die 

M «* m +5-5 logp —A in (io) 

/Jm - interstellare Lichtabsorption in (<n')Beiiklasseii. 

Die scheinhare GrOllenklasse m ist (lurch photometrische Mcssungen 
bestimmbar (vgl. 2. Kap.). Es koinnit somit auf Methodcn zur Bestnn- 
mung der ahsoluten GrOBenklassc an. Die spektroskopisehe Mcthode 
von Adams und Kohlschutter zur Bestimmung der alisoluten GrOBen- 
klassen ist S. 1H4 und 493 besprochen worden. Sie beruht auf dem Zu- 
sammenhang zwischen den Intensitiiten gewisser Absorptionshmcn emer- 
seits und der ahsoluten GroBenklasse andererseits. Diescr Zusammen- 
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hang ist nach der Diskussion in § 2 verstandlich. Fur Sterne derselben 
effektiven Temperatur hangt das Absorptionslinienspektrum von der 
Elementenhaufigkeit und der Schwerebeschleunigung g « GM/R 2 ab. Bei 
konstanter effektiver Temperatur besteht ein eindeutiger Zusammen- 
hang zwischen der absoluten GroBenklasse und dem Radius [vgl. Gl. (7)]. 
Die beobachteten Sternmassen zeigen, daB bei konstanter effektiver 
Temperatur auch zwischen der absoluten Helligkeit und der Masse ein 
eindeutiger Zusammenhang besteht. Unter der Voraussetzung, daB die 
Elementenhaufigkeit konstant (oder wenigstens nur eine Funktion der 
effektiven Temperatur und absoluten GroBenklasse) ist, schlieBt man, 
daB bei konstanter effektiver Temperatur zwischen der absoluten GrOBen- 
klasse und dem Absorptionslinienspektrum ein eindeutiger Zusammen¬ 
hang besteht. Wenn dieser Zusammenhang fur ausgewahlte Linien durch 
empirisch bestimmte Eichkurven festgelegt worden ist (vgl. S. 184), kann 
die absolute GroBenklasse spektroskopisch bestimmt werden. 

Die spektroskopische Methode zur Bestimnmng der absoluten GrOBen- 
klasse kann bis zu Sternen etwa der 14. GroBenklasse herab verwendet 
werden. Fur schwacherc Sterne ist es schwierig, die fiir die Anwendung 
der Methode orforderlichen Spektren zu erhalten. Unter Umstanden 
kOnnen hier Farbenindexmessungen (vgl. Kap. Ill) zu einer Bestimmung 
der absoluten GroBenklasse M fiihren. Fiir weiBe Sterne ist die Streuung 
der absoluten G roBenklassen nicht sehr groB (vgl. S. 184), so daB M als 
genahert bekannt gelten darf, wenn der Stern nach dem Farbenindex 
weiB ist. Fur gelbe und rote Sterne ist eine Bestimnmng von M aus dem 
Farbenindex mOglich, wenn es gelingt, zu cntscheiden, ob der Stern ein 
Riesenstern oder ein Zwcrgstern ist (vgl. S. 184). Dies ist beispielsweise 
mOglich, wenn in Sternhaufen Helligkeits- und Farbenindexmessungen 
vorliegen 1 ). Ein andcres Beispicl hat man bei den sehwaehen gel ben und 
roten Sternen untcrhalb etwa der 12. bis 13. GroBenklasse auBerhalb der 
MilchstraBe. Diesc sind praktisch alio Zwcrgsterne, weil die Riesenstcrne, 
die in diesen Richtungen nur ausnahmsweise grOBere Entfernungen haben, 
nur sehr selten so schwaeh sind. 

Bei den Ocphei-Sternen kann die absolute GroBenklasse aus der 
Periode dcs Lichtwechsels crmittelt werden, indent zwischen diesen 
beiden GrOBen ein eindeutiger Zusammenhang besteht, den man empi¬ 
risch hat ermitteln konnen 2 ). Diesc Methode hat unter anderem zur 
Bestimmung der Entfernung von kugclformigcn Sternhaufen, die flCephei- 
Sterne enthalten, gedient. 

] ) Vgl. loc. oit.. 8. 545, Anm. 3. 

2 ) Vgl. otwa H. Ludendokff, lot*, cit. 8. 54(5, Anm. 1, und R. Khaplky, loo. 
cit. S. 545, Anm. 3. 
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Fiir die normalen Novae darf im Helligkeitsmaximum M--7 ,n an- 
genommen werden. Die Streuung der absoluten GroBenklassen uni diesen 
Wert ist ziemlich gering. 

Die groBe Streuung in den absoluten GroBenklassen der Sterne be- 
wirkt, daB aus der scheinbaren GrGBenklasse allein fur den einzelnen 
Stern eine zuverlassige Abschatzung der Entfernung nicht moglich ist. 
Jedoch ist es mttglich, bei bekannter Verteilung der absoluten GroBen- 
Massen - bekannter Luminositatsfunktion - aus der beobachteten Ver¬ 
teilung der scheinbaren GrdBenklassen die Verteilung dci Entfcinungen 
der betrachteten Sterne zu ermitteln. Mit anderen Worten, die raumliche 
Verteilung der Sterne kann bei bekannter Luininositiitsfunktion mit 
Hilfe von Sternzahlungen bestimmt werden. Diese Moth ode zur Unter- 
suchung des Sternsystems haben Seeliger und Kapteyn benutzt 1 ). 

Die Luminositatsfunktion kann aus Untersuehungen der niiheren Fix- 
sterne ermittelt werden 2 ). Es wird sodann vorausgesetzt, daB die Lumino- 
sitatsfunktion fiir die betrachteten Sterne innerhalb des in Frage konunen- 
den Teils des Sternsystems iiberall dieselbe ist. 

Wenn eine merkliche Absorption im interstellaren Baum vorhanden ist, 
so muB diese bei den photometrischcn Entfernungsbextiinmungen be- 
riicksichtigt werden, sowohl bei der Bestinunung von individucllen Knt- 
fernungen [vgl. Gl. (10)] wie im Falle der zuletzt besprochenen stati- 
stischen Untersuehungen 3 ). Innerhalb oiner einige Hundort parser dieken 
Schicht in der Umgcbung der MilehstraBenebene betragt die Absorption 
fiir den photographisehen Wellenliingenbereieh etwa O'! 1 7 pro 1000 parsec. 
Fur Entfernungen von einigen Tausend parsee ist diese Absorption sehr 
wesentlich (vgl. hierzu auch S. 557). 

Die nahercn der anagalaktisehen Nebel 4 ) konncn teilweise in oin- 
zelne Sterne aufgelost werden. Diese Sterne konncn dann wie die sehwii- 
cheren Sterne des MilchstraBensystems photomctrisrh untcrsurht wer- 
den. Bestimmungen der Entfernungen sind (lurch Lntcrsuchnngen von 

i) Vgl. hicr/ii A. S. Eiumnuton, Stellar Motions. Cambridge Oil; B- Lini>- 
Handbueh <1. Astropbysik, Bd. 5, II. Berlin 1S. 5)3N; obendn Oil. 7. 
H<‘iiin 15)30. tt. 504; A. Kockf, Muller-Pouillets Lehrbueh <1. Physik, Bd. 5, II. 
Braunschweig 02 8. 

a) Vgl. J. (’. Kaltkyn und P.,1, van Khi.in, Astmphys. .lourn. 52, 23. P.I2U; 
P. ,J. van Uiimn, Publ. Cmningen 38. 15)25; K. M.u.Mgi ist, Medd. Lund Ohs. 
32. 15)24 und 107. 15)25; (L Ckcchini, Publ. Morale 5. 15)31; <!. Stkomukku, 
Astrophys. .Journ. 75, 115. 15)32. 

») Vgl. K. H. Shakes, Astrophys. , lourn. 74, 20X, 312, 320. 15)31; 11. Puk, 

(■ire. Harvard College Ohs. 371. 11)31. 

4 ) Vgl. H. I). Curtis, JHandbuch d. Astrophysik, Pd. 5, II. Perl in 15)33; ebenda 
Bd. 7. Berlin 1930. S. 550, und die dort angefiihrte Literatur. 
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d Cephei-Sternen und Novae in den Systemen moglich gewesen und von 
Httbble und Landmark ausgefiihrt worden. 

Die groBe Mehrzahl der anagalaktischen Sfcernsysteme sind nicht auf- 
lOsbar. Bestimmungen der Totalhelligkeiten ermoglichen eine Abschat- 
zung der Entfernung. Photometrische Bestimmungen der Helligkeits- 
verteilung dieser Nebel kOnnen zu Untersuchungen der Struktur der 
Systeme dienen. Insbesondere kOnnen durch solche Messungen Gebiete 
starker interstellarer Absorption in den betreffenden Systemen unter- 

sucht werden. T . . 

Wegen des Problems des RBterwerdens der anagalaktischen Nebel nut 

wachsender Entfernung vergleiche man S. 64. 


§ 6. Physik der Sonnenatmosphare. 

Die Probleme der Sonnenatmosphare sind dieselben wie die einer nor- 
malen Sternatmosphare. Jedoch sind die BeobachtungsmSglichkeiten 
viel groBer, indem die Sonnen s chei b e beobachtbar ist, wahrend die Sterne 
als Lichtpunkte erseheinen. 

Das kontinuierliche Spektrum der Sonne kann als Funktion des 
Winkelabstands vom Sonnenzentrum von dem Zentrum bis zum Ram 
photometrisch untersucht werden (vgl. S. 503). Das bedeutet, daB die 
Ausstrahlung der Sonne als Funktion der Wellenliinge und des Wmkels 
der austretenden Strahlung mit der Sonnenoberflaclie bekannt ist (un 
Sonnenzentrum sieht man Strahlung, die die Sonne in der R.ehtung 
senkreeht zur OberHache verlaBt, gegen den Rand wird dor Winkel der 
Sehlinie mit der Oberflaehc immer kleiner). . 

Das unifangroichoro Beobachtungsmatcrial ermoglieht im h all der Sonne 
eine I’rufung dor Theorie des kontinuierliohen Spoktrums. Die Uber- 
einstimmung zwischen ITioorie und Bcobachtung ist, wie Milnm und 
LiNDBiiAD nachgewiesen haben, sehr befriedigcmP). Das bedeutot erne 
Bestiitigung der Riebtigkeit der Annalirne, daB m der Atmosphare 
Strahlungsgleiehgewieht. vorhanden ist. Die Riehtigkeit ilieser Annahme 
kann aus dem Beobaehtungsmaterial aueh direkt auf induktivem Weg 
abgeleitet werden, wie LiiNiumAi) gezeigt, hat. Aus der Lundbhu sehen 
Analyse ergibt sieli der Vorlauf des kontinuierliehen Absorptionskotdh- 
zienten mit der Wellenliinge, und zwar fiir alio fiir das kontiniuerhelie 
Spektrum maBgebenden Sehiehten der Sonnenatmosphare. 

Qualitativ ist das photometriseh bcobachtete Pliiinomen der Rand- 
verdunklung unmittelbar vcrstiindlieh. (logon den Rand hin tragen m- 
folge des immer kleincren Winkels des Selistralils mit der Sonnenober- 

■) Vgl. loc. eit. S. 532, Anm. 1. 
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flache die tieferen Schiehten der Sonnenatmosphare immer weniger zur 
Ausstrahlung bei. Die mittlere Temperatur der fur die Ausstrahlung 
mafigebenden Schiehten wird immer niedriger und ist am Rand' gleich 
der Oberflachentemperatur. Fur alle Wellenlangen nimmt deshalb die In- 
tensitat vom Zentrum gegen den Rand hin ab, und zwar um so starker, 
je kiirzer die Wellenlange, weil die Planck-Intensitaten mit der Tempe¬ 
ratur um so schneller abnehmen, je kiirzer die Wellenlange ist. 

Wenn in einer Wellenlange der Absorptionskoeffizient groBer ist als 
durchschmttlich, so ist die Randverdunklung in dieser Wellenlange 
weniger ausgepragt, weil dann auch im Zentrum relativ holier liegende 
Schiehten fur die Ausstrahlung mafigebend sind (vgl. S. 535). 

Die obenerwahnten quantitativen Untersuehungen entsprechen den 
hier wiedergegebenen qualitativen Uberlegungen. 

Beobachtungen liber die Sonnenscheibe erlauben auch eine Priifung 
der Theorie der Absorptionslinien. Fur einige breitere Linien sind die 
Konturen als Funktion des Winkelabstands vom Zentrum beobachtet 
und Theorie und Beobachtung verglichen worden 1 ). 

Wie zuerst Schwarzschild hervorgehoben hat, zeigt die Tatsache, 
dafi die Absorptionslinien am Sonnenrand nicht verschwinden, da(3 das 
Kirchhoffsche Gesetz innerhalb der Wellenlangenbereiche der Linien 
mcht giiltig ist. Ware letzteres der Fall, so wiirde man am Sonnenrand ein 
Planck-Spektrum der Oberflachentemperatur entsprechend beobachten, 
ohne Absorptionslinien (vgl. oben). 

Bei Bedeckungsveranderlichen hat man die Mogliehkeit, sowolil das 
kontinuierliche Spektrum wie das Absorptions] in ienspektrum als Funk¬ 
tion der Lage auf der Sternscheibe zu studieren und so die fur die Sonne 
erhaltenen Resultate auf andere Spektraltypen auszudehnen 2 ). 

Im Fall der Sonne hat man die Mogliehkeit, Abweiehungen vom Fall 
einer idealen statischen Atmosphare (vgl. S. 542) direkt zu studieren. 
Die Sonnenflecken sind ausgedehnte Gebiete, in denen systeniatisehe 
StrOmungen vorhanden sind (vgl. S. 203). Wenn auch eine befriedigende 
Theorie der Sonnenflecken bis jetzt nicht vorliegt, so hat man doch aus 
den Beobachtungen wichtige Schliisse ziehen kOnnen. Aus den photo- 
metrischen Beobachtungen des kontinuierlichen Spcktrums der Sonnen¬ 
flecken von Minnaert und Wanders 3 ) folgt, dafl in den obersten sicht- 
baren Schiehten der Sonnenfleckengebiete Strahlungsgleichgewieht vor- 


! ) Vgl. A. Unsold, Z. f. Phys. 44, 481. 1927; 
Astrophysics. Oxford 1936. S. 134. 


S. Rosseland, Thoorotical 


Y? 1 - " twa H ' r °senbeb,g, Astrophys. Joum. 83, 67. 1936; R. O. Rkdm^n 
Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 96, 488. 1936. 

3 ) Z. f. Astrophys. 5, 297. 1932. 
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handen ist (vgl. hierzu die tjberlegungen S. 551). Dies ist nach Siedbn- 
topf 1 ) zu erwarten, da der Energietransport durch die Materie klein ist. 
Die Temperatur ist etwa 1000° niedriger als in den umgebenden normalen 
Schichten. Das Intensitatsmaximum des kontinuierlichen Spektrums ist 
folglich gegen Rot verschoben. Das Absorptionslinienspektrum entspricht 
etwa der Spektralklasse K0. 

Das Vorhandensein der Granulation ist ein Zeichen des Vorhanden- 
seins von turbulenten StrOmungen in der ganzen Sonnenatmosphare. 
Unsold 2 ) hat die Existenz einer Zone unterhalb der Sonnenatmosphare, 
in der konvektives Gleichgewicht und Turbulenz vorhanden sind, nach- 
gewiesen. Siedentopf 3 ) hat die Granulation als Folge des Aufsteigens 
von Turbulenzelementen aus dieser Zone in die sichtbaren Atmospharen- 
schichten interpretiert. H. H. Plaskett 4 ) hat die Turbulenz an Hand 
photometrischer Messungen der Granulation studiert. 

Die Chromosphare kann wahrend totaler Sonnenfinsternisse photo- 
metrisch beobachtet werden (vgl. S. 499). Aus den photometrischen 
Beobachtungen der Balmcrlinien hat man die Dichteverteilung des 
WasserstofTs in der Chromosphare ableiten kOnnen 5 ). Es sei hier noch er- 
wahnt, dab das Vorhandensein der Linie 4680 A des ionisierten Heliums 
in der Chromosphare bis jetzt nieht in befriedigender Weise gedeutet 
werden konnte. Das Anrcgungspotential dieser Linie ist so hoch, dab 
man zu der Annahme gczwungen wird, dab die Anregung entweder 
durch Partikeln anomal holier Geschwindigkeit oder durch kurzwellige 
Strahlung anomal holier Intcnsitat. crfolgt. 

Milnk®) hat die Bedeutung des selektiven Strahlungsdrueks fur das 
Gleichgewicht des Calciums in der (■hromosphare hervorgehoben und die 
Theorie einer (lurch Strahlungsdruck getragenen (^alciumehroniosphare 
entwickclt. McCrea 7 ) hat gezeigt, dab die aus den Messungen der Balmcr- 
linicn abgeloitcto Dichteverteilung (lurch die reinc Strahlungsdruck - 
theorie nicht erklilrt werden kann und die Abwciehung als eincWirkung 
von Turbulenz gedeutet. ( ■hani>rasekuar h ) hat unter Benicksichtigung 
der Tatsache, dab die fur den selektiven Strahlungsdruck mabgebende 

') Aslron. Nadir. 255, 157. 1955. 

а ) Z. f. Astrophys. I, 158. 1950. 

3 ) Aslron. Nadir. 255, 157. 1955. 

4 ) Monthly Not. Roy. Aslron. Soc. 96, 402. 1920. 

б ) Davidson, Minnakkt, Oknntkin und Stratton, Monthly Not. Roy. Ast-mn. 
Soc*. 88, 550. 1928; A. Pannkkokk und M. Minnanut, Verb. Kon. Akad. Ainstor- 
dam 13, No. 5. 1928. 

tt ) Vgl. lo<\ cit . S. 552, Anin. I. 

7 ) Monthly Not. Roy. Aslron. Soc. 89, 485 und 718. 1928. 

H ) Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 94, 14. 1955; 720. 1934. 
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Intensitat in den Linien K und H mit dem Ort auf der Sonnenscheibe 
veranderlich iet (vgl. hierzu S. 206), eine Dynamik der Calciumchromo- 
sphare entwickelt, die mit den Beobachtungen gut harmoniert. Dieses 
dynamische Bild scheint mit dem kinematisehen Bild von McGrea ver- 
einbar zu sein 1 ). 

Die Protuberanzen sind ini allgemeinen in bezug aut Aussehen nnd 
Bewegung untersucht worden, weniger mit Hilfe photometrischer Me- 
thoden. Interessante Resultate durften jedoch aueh hicr durch photo- 
metrische Messungen zu erhalten sein. 

Nach photometrischen Beobachtungen wahrend totaler Sonnenfinster- 
nisse kennt man die Intensitatsverteilung im Spektrum der Corona, 
und zwar als Funktion der Lage innerhalb der Corona (vgl. S. 501). 
Schwarzsohild hat die Hypothese aufgestellt, daB die Strahhing der 
Corona an freien Elektronen gestreute Sonnenstrahlung ist. Die in der 
betreffenden Umgebung der Sonne vorhandenen Atonic miissen in der 
Tat wegen der auBerordcntlich geringen Dichtc stark ionisicrt sein. Cuter 
diesen Umstanden liefern die freien Elektronen den weitaus groBten Bei- 
trag zum Streulicht. Als weitere Moglichkcit kommt nur Streuung an klci- 
neren oder groBeren festen Partikeln in Botraeht. 

Minnaert*) hat die Streuung durch freie Elektronen in der Corona quan- 
titativ untersucht. Mit plausible.! Werten der Elektronendichtc wurde in 
bezug auf die Intensitatsverteilung itn Spektrmn Ubcreinstimmung mit 
den photometrischen Messungen erreieht. .ledoch ergab sich ein Wider- 
spruch in bezug auf don Polarisationsgrad des Streulichts, der jedoch vvalir- 
scheinlicli auf einerVerfalsehungder Messungen durch Streulicht, beruht 3 ). 

Der Streukoeffizicnt freier Elektronen ist unahhangig von der Wellcn- 
lange, so dali theoretisch dieselbe Intensitatsverteilung wie ini Sonnen- 
spektrum vorausgesagt wird. Dies stimnit mit, den Beobachtungen iiber- 
ein (vgl. S. 502). Bei Streuung an freien Elektronen in der Corona worden 
die Absorptionslinien (lurch den Dopplerellekt. (w.'gen der geringen 
Masse und entspreehend hohon (lesehwindigkeit, der Elekt ronen) so stark 
verwasehen, dab sic im Spcktrum niclit siclitbar sind. In. Spektrum 
der inneren Corona sind tatsachlich keine Fraunboferlinien siclitbar. In 
der auliercn (lorona sind die Fraunboferlinien dagegen d<‘ut lieli vorbanden. 
Crothian 3 ) hat dieses Phanomon (lurch die Annalune erkbirt. daB die 
Streuung in der iiuBercn (lorona iiberwiegend an l('st(‘ii Partikeln eifolgt. 
Die Durehmesser der Partikeln iniissen erheblich gri'tBer sein als die Wellen- 


>) Monthly Not.. Hoy. Astron. Sue. 95, SO. 11134. 

2 ) Z. f. Astrophys. 1, 209. 1930; mail vcrglciclic aueh die dor. migcfiihrtcn iilterrn 
Arboitcn von Schuhtku und Younu. 

*) Z. f. Astrophys. 8, 124. 1934. 
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langen des beobachteten Teils des Spektrums, indem kleinere Partikeln die 
kiirzeren Wellenlangen starker streuen und so eine vom Sonnenspektrum 
abweichende Intensitatsverteilung im kontinuierlichen Coronaspektrum 
ergeben wiirden. Die auBere Corona ware hiernach gewissermaBen als 
eine Fortsetzung des Zodiakalliehts anzusprechen. 

Wegen des noch ungelosten Problems derhellen Coronalinien vergleiche 
man S. 188. 

Die Form der Corona wechselt von Finsternis zu Finsternis. Berg- 
strand und Lxtdendorff haben einen Zusammenhang zwischen der 
Form der Corona und der Sonnenfieckenhaufigkeit festgestellt. Nach 
Menzel besteht auch ein Zusammenhang zwischen der Intensitat der 
Corona und der Intensitat der erwahnten anomalen Heliumlinie im 
Chromospharenspektrum. 

§ 7. Galaktische Nebel. Interstellare Materie. 

Die hellen galaktischen Nebel 1 ) werden in zwei Klassen geteilt: 
die dift’uscn Nebel und die planetarisehcn Nebel. Erstere sind von un- 
regelmaBiger Form und sind unter Umstanden ausgedehnte Gebilde (vgl. 
den Orionnebel), die letztcren sind regelmafiige, oft symmetrisch um 
einen Zentralstern angeordnete Nebel. 

Ein Toil der hellen galaktischen Nebel zeigt ein Emissionslinienspek- 
trum, in dem im allgcmeincn die Balmerlinien hervortretend sind. Die 
primare Lichtquelle ist ein im Raum benach barter Stern holier effektiver 
Temperatur (im allgemeinen ein O-Stern oder ein B-Stcrn). Die intensive 
kurzwellige Strahlung dieses Sternes wird im Nebel absorbiert und ionisiert 
die in diesem vorhamlenen freien Atome. Die Elektroneneinfang]irozesse 
im Nebel, die diesen Ionisationsprozessen das Gleichgcwicht haltcn, er- 
folgen iiberwiegend nach angeregten Zustanden. Bei den darauffolgenden 
Kaskademibergangen nach dem (Irundziisland werden die Emissions- 
linien emittiert. In einigen Fallen, wo das lonisationspotential zu lioch 
ist, als daB dieser ProzeB stattlinden konnte, wird (lurch StoB eines freien 
. Elektrons ein hbherer Zustand angeregt und bei den darauffolgenden 
Ubergangen zum Crundzustand werden Emissionslinien emittiert. 

Za'nstra hat gczeigt, daB aus der Intensitat des Emissionslinien- 
spektrums auf die Intensitat der primaren Lichtquelle im Ultraviolett 
geschlossen werden kann. Durch Vergleich milder Intensitat des betref- 
fenden Sternes im visuellen und photographischen Wellenlangenhereidi 

‘) Vgl. H. I). Ouktis, Ilandlaioh d. Astrophysik, lid. 5, II. Berlin 1933. S. 771); 
obenda lid. 7. Berlin 11)30. S. 540;.K. Bicckur und W. (Irotrian, Krjg.exakt. Natur- 
wiss. 7, 8. 1928; S. Rosskland, Theoretical Astrophysics. Oxford 1930, wild die 
in diesen Darstelhmgen ungefiihrten Arbeiten. 
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ergibt sich die effektive Temperatur des Sternes. Diese wichtige Methode 
hat fur die O-Sterne Temperaturen bis etwa 100000° ergeben. 

Die Emissionsliniennebel bieten eine Reihe interessanter Probleme, 
von denen das der sog. Nebuliumlinien besonders erwahnt sei (vgl. S. 188). 
Im ubrigen vergleiche man die S. 555 angefiihrte Literatur. 

Eine befriedigendeTheorie der Emissionslinien in Sternspektren 
existiert bis jetzt nicht. In vielen Fallen dxirften die Emissionslinien von 
einer Nebelhiille, die den Stern umgibt, emittiert werden 1 ). Jedenfalls 
in den Wolf-Rayet-Sternen (vgl. S. 45) wird die Nebelhiille von Materie, 
die vom Stern kontinuierlich abgestoBen wird, gebildet 2 ). 

Helle Nebel, die ein kontinuierliches Spektrum mit Absorptionslinien 
zeigen, sind als Reflexionsnebel aufzufassen. Die Strahlung eines benach- 
barten Sternes wird an kleineren oder grOfieren Partikeln gestrcut bzw. 
diffus reflektiert. Der Nachbarstern hat in diesen Fallen keino sehr hohe 
effektive Temperatur. Aus photometrischen Messungen der Intensitat und 
der Intensitatsverteilung im Spektrum und im Nachbarstern konnen 
Schliisse in bezug auf die Natur der reflektierenden Partikeln gezogen 
werden. Aus der Intensitatsverteilung im Nebel kOnnen ferner gewisse 
Schliisse in bezug auf die raumliche Anordnung der Nebclmatcric ge¬ 
zogen werden. 

Allgemein gilt, daB ein absolut heller Nachbarstern eincn hellen Nebel 
hervorruft. Wie man leicht einsehen kann, fiihrt dies auf cine Beziehung 
zwischen der scheinbaren GrOBenklasse des Nachbarsterncs und der 
Winkelentfernung vom Stem bis zu der Grenze, wo dor Nebel noch heller 
als ein gegebener Schwellenwert erscheint. Diese Beziehung hat Hubble 
statistisch nachweisen konnen. 

InderMilchstraBesindzahlreichesternarmeGegenden bekannt, in denen 
die Sternarmut durch Extinktion des Liehts der hinter einem dunklen 
galaktischen Nebel 3 ) stehenden Sterne hervorgerufen wird. Die dunk¬ 
len Nebel sind als den hellen Nebeln ahnliche (Jebilde im interstellaren 
Raum aufzufassen. Es ist anzunehmen, daB sie als helle Nebel erscheinen 
wiirden, wenn ein genugend heller Nachbarstern vorhanden ware. 

Aus Sternzahlungen kann die Entfernung eines dunklen Nobels ho wie 
die Extinktion des Nebels ermittelt werden. Eine genauere Bestiinmung 
dieser GroBen ist durch Bestiinmung scheinbarer GroBenklasscn und 

J ) Vgl. O. Struve, Z. f. Awtrophys. 4, 177. 1932; Astrophys. Journ. 76, 300. 1032. 

2 ) Vgl. hierzu C. Beals, Monthly Not. Roy. Astron. Hoc. 90, 202. 1020; 91, 006. 
1931; B. P. Cerasimovic, Monthly Not. Roy. Astron. Soc. 94, 737. 1034. 

3 ) Vgl. H. D. Curtis, Hamlbuch d. Astrophynik, Bd. 5, II. Berlin 1033. S. 7H4; 
B. Lindblad, obonda Bd. 7. Berlin 1936. S. 564; E. Schoenberg, rbonda Bd. 7. 
Berlin 1936. S. 39, und die dort angefiihrten Arbeiten. 
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spektroskopischer absoluter GrOBenklassen fur ein© geniigende Anzahl 
Sterne vor und hinter dem Nebel mftglich [vgl. hierzu Gl. (10), S. 548], 
Aus dem Betrag der Extinktion in einem dunklen Nebel und ins- 
besondere aus der Wellenlangenabhangigkeit der Extinktion kOnnen 
Schliisse auf die Natur der Partikeln im dunklen Nebel geschlossen wer- 
den. Freie Atom© kOnnen fur die beobachteten Extinktionen nicht ver- 
antwortlich sein, da eine zu hohe Gesamtmasse von Atomen erforderlich 
ware, um die Extinktion zu erklaren. Schali&n hat gezeigt, daB fur 
einige von ihm untersuchte Dunkelnebel die Beobachtungen unter der 
Annahine, daB metallische Partikeln mit Durchmessem von der GrOBen- 
ordnung 10“ 4 mm die Extinktion bewirken, dargestellt werden kOnnem 
Bei anderen Dunkelnebeln ist die Wellenlangenabhangigkeit der Extink¬ 
tion so wenig ausgepragt, daB man auf Extinktion durch Partikeln, die 
erheblich grOBer als die Wellenlange des Lichts sind, schlieBt. 

Oft gehOren eine helle Nebelmasse und ein Dunkelnebel ofEenbar zu 
einem Nebelgebilde zusammen. Photometrische Untersuchungen der- 
artiger Gebilde kOnnen zu interessanten Resultaten fuhren. 

I)as Vorliandensein einer all gem ein en Absorption 1 ) im interstella- 
ren Raum im MilehstraBensystem geht aus einer Reihe von Beobach- 
tungstatsachen hervor. 

Trumpler hat die allgemeine Absorption durch Beobachtungen an 
offenen Sternhaufon nachgewiesen und den Betrag der Absorption 
naherungsweisc crmittelt. Die photometrisch bestimmten Entfernungen 
der offenen Stornhaufen (vgl. S. 549) sind nur dann korrekt, wenn in 
Gl. (10), S. 548, der richtige Wert der Absorption eingesetzt wird. Als 
Kritorium fur die Korrektheit der Entfernungen benutzte Trumpler die 
aus Entfernungen und Winkoldurchmessern abgeleiteten linearen Durch- 
mcsser der Haufen. Lctztere diirfen keinen systematischen Gang mit der 
Entfernung zeigen. 

1st die allgemeine Absorption von der Wcllenliinge abhangig, selekti v, 
so wird eine systematische Anderung der Sternfarbe mit der Entfernung 
hervorgerufen. Durch Farbenindexmessungen von Sternen der gleichen 
Spektralklasso und der gleichen absolute!! Helligkeit, die bei Nicht- 
vorhandensein einer selcktiven Absorption den gleichen Farbenindcx 
zeigen nniBten, ist ein Koterwerdcn der Sterne mit wachsender Ent¬ 
fernung nachgewiesen worden. 

SchlieBlich sei hervorgehoben, daB sich die Beobachtungen iiber die 
Ktruktur und iiber die Dynamik des MilchstraBensystems nur dann 
zu einem harmonischen Gesamtbild zusammenfugen lassen, wenn eine 

i) Vgl. loc. eit. S. 550, Amu. 3 und loc. cit. S. 550, Anm. 3. 
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aUgemeine Absorption im interstellaren MilchstraBenraum angenom- 
men wird 1 ). 

Die allgemeine Absorption betragt fur photographische Helligkeiten 
durchschnittlich etwa 0™7 pro 1000 parsec, fur visuelle Helligkeiten 
etwa 0™4. 

Die allgemeine Absorption ist auf eine Schicht um die MilchstraBen- 
ebene von einigen Hundert oder hOchstens etwa tausend parsec Dicke be- 
schrankt. Die Dicke der absorbierenden Schicht ist unter anderem von 
van de Kamp und von Hubble aus photometrischen Beobachtungen 
anagalaktischer Nebel und kugelfOrmiger Sternhaufen abgeleitet worden. 

Im Raum zwischen den anagalaktischen Nebeln ist die allgemeine 
Absorption nach Shapley und Ltjndmark, wenn iiberhaupt vorhanden, 
ganz auBerordentlich klein. 

Das Vorhandensein interstellarer Absorptionslinien (vgl. S.192) 
ergibt eine MOglichkeit zur Bestimmung der Zahl der freien Atome im 
interstellaren Raum. Allerdings kOnnen nur einige wenige der von den 
Grundzustanden von Atomen oder Ionen groBer Haufigkeit (Ca IT, Nal) 
absorbierten Linien beobachtet werden 2 ). 

Zusammenfassend kann gesagt werden, daB das naturgemiiB auBer¬ 
ordentlich schwierige Problem der Physik der interstellaren Materio auf 
einer Reihe verschiedener Wege in Angrilf genonnnen worden ist, so daB 
bereits wichtige Resultate vorliegen und weitere wesentliehe Fortschritte 
erwartet werden diirfen. 

§ 8. Die Korper des Sonnensystems. 

Die Korper des Sonnensystems, die die Sonne umkreisen, wind die 
groBen Planeten, die kleincn Planeten, die Satclliten, damn ter der Frd- 
mond, die Kometcn sovvie die kleinen interplanetarcn Partikeln, die das 
Zodiakallicht verursaehen. Die primarc Encrgioqucllc der Ausstnihlung 
dicser Korper ist die Sonne. Durch photometrisehe Untersnehung der 
Ausstrahlung konnen Schliisse in bezug auf die Figensehaften der be- 
treffenden Korper gezogen werden, wenn auch die Bedingungen im ganzen 
weniger giinstig wind als im Fall der selbstleuehtenden Himmelskorper. 

Auf photometrisehem Wege kann die Oborilaehentemperatur der in 
Frage kommenden Korper crmittelt werden. Fin Weg zur Bestimmung 
der Temperatur ist der folgende 3 ). Die Oberfliiehe <les Korpers win! pro 

! ) H. LiNom.Ai), loo. oil.. S. f>50, Amn. 1; J. Stkiujins und A. F. VVnrmmr>, 
Astrophys. .Journ. 84, 132. 1930. 

,J ) Vgl. A. S. Eddington, loo. cit. S. 544, Anm. I. 

3 ) Vgl. hior/iU I). H. Mknzkl, Astrophys. Journ. 58, (>5. 1923; E. Sciioknhkrg, 
Erg. oxakt>. Naturwiss. 5, I. 1920. 
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Sekunde von einer gewissen Sonnenstrahlungsenergie getroffen, die axis 
der bekannten Solarkonstante (vgl. S. 403), den Dimensionen des Korpers 
und seiner Entfernung von der Sonne berechnet werden kann. Eine 
gleich groBe Energie muB wieder die Oberflache verlassen, da sonst 
eine fortwiihrende An derung der Temperatur stattfinden wtirde. Es darf 
aber vorausgesetzt werden, daB ein stationarer Zustand erreicht worden 
ist. Der vom Korper nach alien Richtungen reflektierten Strahlung ent- 
spricht ein Teil dieser Energie. Der restliche Teil ist gleich der Tempera- 
turstrahlung des KOrpers. Wenn axis photometrischen Messungen die nach 
alien Richtungen refiektierte Strahlung, durch die Albedo (vgl. S. 56) 
in Einheiten der einfallenden Strahlung ausgedriickt, bekannt ist, so 
kann folglieh die Teniperaturstrahlung des Korpers berechnet werden. 
Indem diese gleich der GroBe der Oberflache multipliziert mit dem 
Stefan-Boltzmannschcn Ausdruck o r T 4 fur die Teniperaturstrahlung pro 
Oberflachencinheit bei der absoluten Temperatur T gesetzt wird [vgl. 
Gl. (1), S. 533], crgibt si eh ein Ausdruck zur Bestimmung der mitt- 
leren Oberflachentemperatur T des Korpers. 

Die Tcnrperaturstrahlung f)ro Oberflacheneinheit kann auch direkt 
aus photometrischen Beohachtungen im Ultrarot ermittelt werden 
(vgl. S. S(>5). Die Temperatur des beobachteten Klachenteils ergibt sicli 
wieder mit Hilfe des Stefan-Boltzmannschen Gesetzcs. Diese Mcthode 
fiihrt in sehr direkter Weise zur Kenntnis der Tenipcmtiirverteiluiig auf 
den Ulanotcnoberflaohen und der Oberflache des Mondes. Die Ubercin- 
stimmung der durch die beiden Methoden erhaltenen Temperaturen be- 
deutet eine Bestiitigung der Annahme, daB die einfallende Sonnenstrah¬ 
lungsenergie gleich der Sumnie der ausgestrahlten Energicn ist. Ein 
cventueller Widersprueli im Sinne einer groBeren ausgestrahlten Energie 
ware als Zeichen einer merkliehen Energieerzeugung ini Innern des be- 
traehteten Korpers zu deuten. 

Die Aufgabc, die* physikalischen Eigenschaften der Korper des Sonnen- 
systems aus photometrischen Beobachtungen zu ersehlicBen, hat ver- 
schiedenen Charakter je nach der Natur des betraehteten Korpers. Es 
sollen im folgonden einige der wiehtigeren Rrobleme erwahnt werden 1 ). 

Die Strahlung des Erdmonds im sielitbaren Wellenliingenbereieli ist 
diffus reMcktiertc Sonmmstrahlung (iil>or die Gesetze der difl’usen Re¬ 
flexion vergleiehe man S. 531.). Dor Erdmond hat koine Atmosphare, 
die die Strahlung modilizioren konntc. Durch beobachtungen der lnten- 

1 ) Vgl. hicr/u K. Okakk, KInti<11 >i k*1 i d. Ast-rnphysiU, Bd. 4. Berlin 15)25). S. 358; 
A. Koerc, rbendu S. 12(>; E. SenoKNimiui, ebendn. lid. 2, I. Berlin 15)21). S. I ; 
ehenda Bd. 7. Berlin 15)35. S. 17, und die in dicsen I )nrstellungen ungefnhrte 
Literal ur. 
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sitatsverteilung uber die Mondscheibe bei verschiedenen Phaaenwinkeln 
(vgl. S. 58) kann man den Koeffizienten der diffusen Reflexion als Funk- 
tion sowohl des Einfallswinkels wie des Reflexionswinkels ermitteln. Das 
anomal starke Anwachsen des Reflexionskoeffizienten fur kleine kin- 
falls- und Reflexionswinkel deutet Schoenberg als Folge von Schatten- 
wirkungen auf einer lavaartigen Oberflache, die bei grOBeren Werten 
dieser Winkel starker ausgepragt sind. 

Das Spektrum des Erdmonds ist im sichtbaren Wellenlangenbereich 
mit dem Sonnenspektrum sehr nahe identisch. Es kOnnen aus ihm folg- 
lich keine weitgehenden Schliisse in bezug auf den Mond gezogen werden. 

Von den grofien Planeten ist Merkur dem Erdmond in photometri- 
scher Hinsicht ahnlich, indem auch hier eine Atmosphare praktisch fehlt. 
Venus ist dagegen von einer Atmosphare umgeben. Das cinfallende Son- 
nenlicht wird in der Atmosphare gestreut, ein Teil wird hierdureh wieder 
ausgestrahlt, ein Teil trifft die feste Venusoberflache. Das auf die Ober¬ 
flache treffende Licht wird teilweise diffus reflektiert, in der Atmosphare 
gestreut und wieder teilweise ausgestrahlt. Diese komplizierten Verhalt- 
nisse sind von Schoenbebg auf Grund photoinetrischer Messungen der 
Intensitatsverteilung iiber die Venusscheibe bei verschiedenen Phasen- 
winkeln studiert worden. Die Messungen wurden in verschiedenen 
Wellenlangenbereichen vorgenommen (vgl. S. 440). Die Beobachtungen 
deuteten auf starke Rayleighstreuung in einer durch Wolken nicht ge- 
trubten Atmosphare. Durch Verbindung der auf diesem Weg erlmltenen 
Resultate mit der anderweitig bekannten Rofraktion in der Venus- 
atmosphare schloB Schoenberg, dali der Hau])tbestandteil der Venus- 
atmosphare Kohlendioxyd sei. Dieser SchluB ist auf spcktntgraphischem 
Wege bestatigt worden. 

Mars ist von Barabasoheff und Semisjkin photumcirisch beobaditet 
worden, in iihnlicher Weise wie Venus von Schoenbeiu!. Die Bcolwch- 
tungen kOnnen auf Grund der Annahnie, dall die diffuse Boflcxion auf der 
festen Marsoberflache dem Lambertschen Gesetz (vgl. S. 58) folgt, gc- 
deutet werden. Die Albedo der Oberflache und der Kxtinktionskocffizient 
der Marsatmosphare konnten als Funktion der Wellenliinge crmittelt 
werden. Die so gefundene Wellenlangenabhiingigkeit der Extinktion 
zeigt, daB in der Marsatmosphare ncben Rayleighstreuung auch cine bc- 
trachtliche Absorption stattfindet (vgl. hierzu S.528). Wegen der Diskus- 
sion ahnlicher photoinetrischer Beobachtungen der Planeten .Jupiter und 
Saturn sei auf die S. 559 angefuhrte Literatur vorwicscn. 

Venus und Mars und besonders ausgepragt Jupiter, Saturn, Uranus 
und Neptun zeigen in ihrem Spektrum Absorptionsbunden, die im 
Sonnenspektrum nicht vorhanden sind, und die deshalb von einer Ab- 
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sorption durch Molektile in den Planetenatmospharen herrtihren miissen. 
Man vergleiche hierzu S. 206. 

Bei den kleinen Planeten kann wie bei den groBen Planeten die 
Helligkeit als Funktion des Phasenwinkels untersucht (vgl. S. 58) und da- 
durch das fiir diese Korper gtiltige Gesetz der diffusen Reflexion studiert 
werden. Aus der Helligkeit eines kleinen Planeten und den bekannten 
Werten der Sonnenentfernung und der Erdentfernung kann unter An- 
nahme eines plausiblen Wertes der Albedo der Durchmesser berechnet 
werden. 

Es sei hier noch auf das interessante photometrische Problem des Sa- 
turnringfe hingewiesen. Dieses ist von Seeliger und neuerdings von 
Schoenberg untersucht worden. 

Die Kometen sind als Schwarme einer groBen Zahl von grOBeren und 
kleineren Partikeln aufzufassen. Die Sonnenstrahlung wird von diesen 
diffus reflektiert. Bei Entfernungen des Kometen von der Sonne von 
weniger als etwa einer astronomischen Einheit verdampfen freie Atome 
und Molektile aus den Partikeln. Durch Absorption und Reemission 
von Sonnenstrahlung durch die Atome und Molektile entsteht ein Emis- 
sionslinienspektrum (vgl. S. 208). 

Die Helligkeiten der Kometen sind ziemlich unregelmaBigen zeitliehen 
Schwankungen unterworfen, die bis jetzt nicht quantitativ gedeutet wor¬ 
den sind. Schwarzschild hat auf Crund photornetrischer Messungen das 
Ausstromen von Materie aus dem Kopf des Morehouseschen Kometen 
studiert. 

Das Zodiakallicht rtihrt von kleinen Partikeln im interplanetaren 
Raurn her, die Sonnenlicht diffus rcflektiercn. Die Aufgabe, die raumliche 
Verteilung der Partikeln r /\\ ermitteln, hat zuerst Seeliger in Angriff 
genommen. Hoffmeister hat auf Grund eines ausfuhrlichen photo- 
metrisclien Materials die raumliche Verteilung unter Annahme verschie- 
dener Gesetze der diffusen Reflexion der Partikeln ermittelt. Die Beob- 
achtungen konnten auf Grund der Annahme dargestellt werden, daB die 
Partikeln in zwei urn die Ebcne der Jupiterbahn symmetrischen Ringen 
mit Dichtemaxima in den Entfernungen 0,7 bzw. 2,4 astronomischen 
Einheitcn von der Sonne angeordnc-t sind. 


Handb. d. KxpcrimentnlphyHik. B<1. XXVI. 
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Erstes Kapitel. 


Allgemeines iiber visuell-photometrische Messungen. 

§ 1. Einleitung. 

In das Gebiet der visuellen Photometrie rechnet man diejenigen Beob- 
achtungs- und Untersuchungsmethoden, bei denen das Auge entweder 
direkt oder in Verbindung mit einem Fernrohr als MeBwerkzeug zur Be- 
stimmung der Helligkeiten der Gestirne verwendet wird. Wahrend man 
friiher ausschlieBlich auf die visuellen Methoden bei Schatzungen und 
Messungen der Helligkeit an Gestirnen angewiesen war, sind dieselben 
im Laufe der letzten Jahrzehnte in immer wachsendem MaBe durch die 
photographisoh-photometrischen Methoden verdrangt worden. Ferner 
sind die liehtelektrisehen MeBmethoden wegen ihrer sehr groBen Ge- 
nauigkeit mit Erfolg in die astronomische Praxis, wenigstens fiir die 
helleren Objekte, eingefiihrt worden. Aber die visuellen Bcobachtungs- 
methoden finden noeh heute ausgedehnte Anwendung, da sowohl Be- 
schaffung der A])])aratur als auch der Betrieb wenig koHtspielig ist. Sie 
sind ferner unentbehrlieh fiir die Losung einiger Spezialgebiete, z. B. der 
Photometrierung ausgedehnter Flaehen, wie MilelistraBe, Zodiakallieht, 
Helligkeit des Himmels. 1 )ie groBe Bedeutungder visuell-photometrisehen 
Messungen beruht ferner auf der Tatsaehe, daB die groBen Helligkeits- 
verzeichnisse der Sterne, auf die man bei photometrisehen Untei- 
suchungen angewiesen ist, visuell erhalten worden sind. 

Die visuelle Photometric umfaBt die Messungen im unzerlegten und 
im spektral zerlegten Liebt bzw. in groBeren Wcllenlangongebieten, die 
durch Filter abgegrenzt sind. Fine Vorstufe der eigentliehen photo- 
inetrisehen Messungen bilden die Helligkeitssehatzungen, die auch heute 
noeh in umfangreiehem MaBe auf dem Gebietc der veriinderliehen Sterne 
ausgefiihrt werden. 

Durch die Einschaltung des Auges in den eigentliehen Melivorgang sind 
der visuellen Photometrie gewisse Grenzen hinsiehtlieh der Anwcndbai- 
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keit und Leistungsfahigkeit gesetzt. Der anatomische Bau des Auges 
und die physiologischen Eigentiimlichkeiten desselben, besonders in Hin- 
sicht auf Helligkeitsmessungen, sind bereits auf S. 147-156 ausfiihrlicher 
dargelegt worden. Fur astrophotometrische Beobachtungen und fur den 
Bau von Photometern ergeben sich daraus eine Reihe von allgemeinen 
Gesichtspunkten, die zu beachten sind, und im nachsten Abschnitt kurz 
zusammengestellt sind. 

§ 2. Spektralbereich der visuellen Messungen. 

Intensitatsbeobachtungen des Lichtes mit dem Auge sind wegen der 
verschiedenen Empfindlichkeit desselben fur das Licht der einzelnen 
Wellenlangen nur in einem bestimmten Spektralbereich moglich. Derselbe 
ist durch die spektrale Empfindlichkeitskurve des Auges (siehe S. 158) 
festgelegt. Fur ein Durchschnittsauge liegen die Grenzen, innerhalb 
welcher dasselbe iiberhaupt empfindlich ist, bei den Wellenlangen 410m// 
und 750m//, die maxiinale Empfindlichkeit bei 550m//. Als Aquivalent- 
wellenlange, der die visuellen Beobachtungen der Sterne entsprechen, 
kann man daher 550m// annehinen. Die bei der Beobachtung wahr- 
genommene physiologische Intensitat betragt 

x r 

I-/lWg(A)dA. (1) 

1(A) ist die Intensitat der Lichtquelle, g(A) ist gegeben durch die 
spektrale Empfindlichkeitskurve des Auges und die selektive Absorption 
in den Glasern der optischen Apparatur, soweit ein Fcrnrobr und ])hoto- 
metrischer MeBapparat bei den Beobachtungen benutzt ist. A v und X Y 
sind die oben angegebenen Grenzwellenlangen, innerhalb welcher das Auge 
xiberhaupt empfindlich ist. Die individuellen ITnterschiede des Auges und 
die Verwendung verschiedener Glassorten in der o])tisehen Apparatur 
bewirken kleine Unterschiede der Funktion g(A) in den einzelnen Beob- 
achtungsreihen und damit auch der fur dieselben giiltigen A(|uivalent- 
wellenlange. In den Ergebnissen treten dementsprechend kleine systc- 
matische Abweichungen, die als Farbgleichung bezcichnet werden, auf. 

§ 3. Die Grofienskala und das Weber-Fechnersche Gesetz. 

Der Zusammenhang zwischen den vom Auge bcobaehteten physio¬ 
logischen Helligkeiten und den objektiven Intensitatcn, die auf das Auge 
wirken, ist durch das Weber-Fechnersche Gesetz gegeben, die physio¬ 
logische Empfindungsstarke E wachst proportional dem Logarithmus 
des Reizes, also der Intensitat I, es ist E 1 -E 2 = c-logI 1 /l 2 . 
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Seit dem Altertum ist in der Astronomie die Angabe der Helligkeiten 
in einer rein empirischen, festgelegten Skala iiblich, deren Angaben die 
etwas irrefuhrende Bezeichnung ,,GrOBen“ erhalten haben. Die hellsten 
Sterne wurden in die erste GroBenklasse, die schwachsten, noch mit dem 
bloBen Auge sichtbaren Sterne in die sechste GroBenklasse eingereiht 
und die dazwischenliegenden Helligkeiten in gleiehe Intervalle geteilt. 
Nach. Erfindung des Fernrolires ist diese Skala auch auf die teleskopischen 
Sterne ausgedelint worden. Bei dieser GroBenklassenskala hat man es 
mit einer nach gleichen Intervallen der physiologischen Helligkeit fort- 
schreitenden Skala zu tun. Bezeichnet man mit m l und m 2 die in GrOBen- 
klassen ausgedrucktcn Helligkeiten zweier Sterne und mit l x und I 2 ihre 
objektiven Intensitaten, so ist 

i«r m 2 --cloglj/l 2 . (2) 

Im Giiltigkeitsbereich des Weber-Fcchnerschcn Gesetzes muB c und 
damit das einer (JroBenklassendifferenz ents])rechendc Tntensitatsverhalt- 
nis I j/1g konstant sein. Mit der Erfindung der ersten Photometer war die 
Mttglichkeit gegeben, die objektive Intensitat des Sternenliehtszu messen, 
man konnte dalier (lurch Vergleichung der heobaehteten Intensitats- 
verhaltnisse mit den GroBenklassenangaben der vorhandenen Kataloge 
die Konstante e und das einer (JrdBenklassendifferenz entsprechende 
Intensitatsverhaltnis bestiminen. Untorsuchungen von Ntkinhkil, John¬ 
son und Phonon ergaben dafiir Werte, die nahe bei 2,5 lagen. 

Man hat. in der Astrophotometrie allgemein die Reehnung der Hellig¬ 
keit nach (JroBenklassen his heute beibehalten und nach einem Vor- 
sehlage von Phonon als Wert des lntensitiitsverhaltnisses, welches einer 
GroBenklasse entsprioht, 2,512 und damit e 2,50 angenommcn. Es 
gelten soinit die Gleiehungen 

m,-m 2 ~2,5lg I,/I 2 und lg Ii/I a -0,4(in,-ni 2 ). (3) 

Hierdurch ist erreicht, duBdie (JroBenkhisscnskala. aller neueren, photo- 
metrisch gcmessenen Kataloge diesel be ist und auBerdern mit der mitt- 
lercn Skala. der alien 1 lelligkeitsverzcdehnisse iibereinstimmt. Audi be- 
ziiglich des Nullpunktes der GroBenklassenziihlung hat. man die photo- 
rnetrischen Kataloge mogliehst eng an die alien Helligkeitsverzeichnissc 
anzuschlicBen versucht. 

Das Weber-Keehnersche Gosotz ist. nur in einem beschninkten Bereich 
der Intensitaten giiltig. Fur sohr groBe und kleine Intensitaten treten 
Abwcichungen auf. Man kann (lurch den Vergleidi der geschatzten 
Helligkeiten der Sfernvorzeichnisse mit den Angaben der photomc- 
trischen Kataloge die Konstanz des einer (JroBenklasse entsprechenden 
Wertes Ij/Lfiirdie betrelTendo Helligkeitsskala pnifen. Derartige Unter- 
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suchungen von Zinner 1 ) zeigen, daB das Weber-Fechnersche Gesetz ftir 
einen sich liber mehrere GrOBenklassen erstreckenden Bereich Giiltigkeit 
besitzt. Fiir die mit dem bloBen Auge sichtbaren Objekte liegen die Sterne 
von der dritten bis zur flinften GrOBenklasse in diesem Intervall. 

Fiir visuelle Helligkeitsbestimmungen ergibt sich hieraus die Not- 
wendigkeit, die jeweils zu beobachtenden Objekte hinsichtlich ihrer 
scheinbaren, auf das Auge wirkenden Intensitat in den glinstigsten 
Beobachtungsbereich zu bringen. Dieses laBt sich durch Wahl des In¬ 
struments und der OkularvergrOBerung oder durch Abblendung erreichen. 

Visuell-photometrische Beobachtungsmethoden mtissen sich natiirlich 
den Eigenttimlichkeiten des Auges anpassen. Dasselbe besitzt aber nur 
in geringemMaBe die Fahigkeit, Helligkeitsunterschiede genau anzugeben. 
In dieser Hinsicht ist es als photometrisches MeBinstrument nicht sehr 
geeignet. Dagegen kann das Auge die Gleichheit der Helligkeit sehr 
genau beurteilen. Bei Schatzungen von Helligkeitsdifferenzen wird man 
daher groBe Unterschiede vermeiden und bei photometrischen Messungen 
andererseits die MeBapparate so einrichten, daB der eigentliche MeB- 
vorgang in der Herstellung der Helligkeitsgleichheit der zu messenden 
Objekte besteht. 

§ 4. Der EinfluB der Farbe und das Purkinje-Phanomen. 

Die Sicherheit visueller Helligkeitsbeobachtungen sinkt, sobald die zu 
vergleichenden Lichtquellen verschieden gefarbt sind. Dieses zeigt sich 
nicht nur bei der Vergleichung der Ergebnisse verschicdener Beobachter, 
sondern auch die Messungen des einzelnen Beobachters crgoben bei 
Wiederholung systematisch stark voneinander abweiohende Resultate. 
Hierauf beruht z. B. die Schwierigkeit, visuell eimvandfreie Verglei- 
chungen der Intensitat der einzelnen Gebiete des Spektrums einer Licht- 
quelle untereinander zu erhalten. 

Ferner gelten die durch das Weber-Fechnersche (Josetz gegebenen 
einfachen Verhaltnisse nur fiir einfarbiges Licht. Die Anvvesenheit zweier 
Sehapparate in der Netzhaut des Auges, der Stabchen und Zapfen, vvelche 
verschiedene Farbenempfindlichkeit besitzen, und deren Einplindlicb- 
keitsschwelle auBerdem nicht dieselbe ist, bilclet cine ])hysiologisclie 
Fehlerquelle, wenn es sich uni die Intensitatsverglcichung verschiedon- 
farbiger Lichter handelt. 

Bei groBeren und mittleren Intensitaten findct foveale Beobachtung 
statt, es wird daher die Spektralenipfindlichkeit der Zapfen ausschlag- 
gebend sein. Aber bei sehr geringen Helligkeiten wird die Beobachtung 

J ) Voroff. Sternw. Bamberg 2. 1926. 
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extrafoveal erfolgen, da es immer das Bestreben des Beobachters sein 
wird, die Abbildung in der Netzhaut auf der Stelle deutlichsten Sehens vor- 
zunehmen. Hierbei ist die spektrale Empfindlichkeit durch die Stabchen, 
die in den extrafovealen Gebieten der Netzhaut tiberwiegen, bestimmt. In 
der Praxis wird mit abnehmender Intensitat der beobachteten Lichtquelle 
ein allmahlicher Ubergang von der Spektralempfindlichkeit der Zapfen 
zu der der Stabchen und dementsprechend eine langsame Verschiebung 
des Empfindlichkeitsmaximums nach der Seite der kiirzeren Wellenlange 
stattfinden. Die Beobachtungen zeigen das Purkinje-Phanomen, rot- 
gefarbte Ijichter werden relativ zu den weilien zu sehwaeh geschatzt. 
Nach den Untersuchungen von Bougies, Gallissot 1 ) und Danjon 2 ) ist 
auch bei fovealer Beobachtung punktformiger Helligkeiten die spektrale 
Empfindlichkeit nicht konstant, sondern andert sich mit der Intensitat, 
aber der Verlauf ist der umgekehrte wie beim Purkinje-Phanomen, die 
blauen Sterne werden bei gleicher objektiver Intensitatsabnahme relativ 
starker geschwacht als die roten. Eiir visuell photometrische Beobach¬ 
tungen besteht daher ein Intensitatsbereich, fiir den die Spektralempfind¬ 
lichkeit des Augcs als konstant angesehen werden kann. Bei Ubergang 
zu schwachen Intensitaten werden aber Abweichungen auftreten, die je 
nach deni vcrwendeten Beobachtungsmodus und nach deni Intensitats¬ 
bereich, ubcr den sich die Beobachtungen crstrecken, verschieden ver- 
laufen komien. Mail wird natiirlich sehr schwaehe Helligkeiten, bei denen 
mit deni Auftreten von Earbcinflussen zu rechnen ist, nach Moglichkeit 
bei der Beobachtung venneiden. Bei klcinen Intensitaten, die unterhalb 
der Reizschwclle der Zapfen liegen, sind Earben nicht niehr zu erkennen. 
Samtlichc Lichtcr zeigen ein weili-graues Aussehcn, entsprechcnd deni 
im Blaugriin gelegenen Eni])findlichkeitsmaximuni der Stabchen. Hier- 
durch wird he re its dem Beobaehter der Bereieh, in clem mit grolloren 
systematisohen Kchlorn zu reehnen ist, angezeigt. 

§ 5. Andcre physiologische Einfliisse. 

AuUer der Karla 1 sind nocli einigo andere Emlliisse bei visuell-photo- 
niotrisehen Beobachtungen zu benirksiehtigen. Die Emptindliehkeit des 
Auges haugt voii der GrolAe des gereizten Gebietes der Netzhaut ab, und 
fiir Objekte mit versehieden grolien Bildern auf der Netzhaut ergeben 
sich, je nach der GrolAe, entspreeliend <1ct Riccoschen und Pipcrschen 
Regel, andcre Nehwellenwerte und Empliiulliehkeiten. Es miissen daher 
die zu vergl(‘iehenden Bilder bei den photometrisehen Beobachtungen 

*) Ln photometric < 1 u point luminrux appliance mix determinations des erlals 
stellaircs. Lyon M)21. 

2 ) Ann. Olis. Strasbourg 2, 1. 1U2H. 
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mOglichst dieselbe GrftBe besitzen. Dieses ist besonders zu beachten, 
wenn die Bilder der Sterne im Fernrohr mit den Bildern kiinstlicher 
Sterne verglichen werden. Auch bei Benutzung von Blenden vor dem 
Objektiv wird die GraBe der Bilder geandert, da der Durchmesser der 
Beugungsscheibe des fokalen Sternbildes von der Objektivoffnung abhangt. 

Ferner ist der Adaptionszustand von der Intensitat des auffallenden 
Lichtes abhangig. tjbergange zu Mondschein oder Dammerung und um- 
gekehrt, geben zuAnderungen des Adaptionszustandes des Auges und der 
Auffassung AnlaB. Endlich sind noch die Ermudung und Abspannung 
zu nennen, die visuelle Beobachtungen wesentlich beeinflussen konnen. 

Mit der Anderung des Adaptionszustandes geht auch eine Anderung 
der PupillenGffnung parallel, da letztere ebenfalls von der Intensitat des 
auffallenden Lichtes abhangt. Bei Sternbeobachtungen in dunkler Nacht 
hat die Pupille ihre grOBte Offnung, die rund 8 mm betragt. Legt. man 
die Beobachtungen Blanchards uber die Abhangigkeit der Pupillen- 
Offnung von der einfallenden Lichtintensitat zugrundc, so orgibt sieh fur 
den Bereich der Sternhelligkeiten nur eine geringe Anderung und clem- 
entsprechend nur ein sehr kleiner EinfluB auf die Helligkeitsmessungen. 

Niinmt man fur die Sternbeobachtungen den ebon angegobenen Wert 
8 mm als Durchmesser der Augenpupille, so darf bei Fernrohrbeobach- 
tungen die Austrittspu})ille des Fernrohrs nicht groBer als 8 mm sein, 
da sonst nicht das gesamte, aus dem Fernrohr austretcnde Licht in das 
Auge gelangt. AuBerdem wird jede Anderung der Augenpupille die Hellig- 
keit der Bilder beeinflussen. Es gibt deshalb einen Minimalwert V 0 fiir 
die FernrohrvergroBerung, die bei einem Instrument von gegebenem 
Objektiv durchmesser D noch zuliissig ist. 1st V die FcrnrohrvergridJorung, 
p die Austrittspupille des Fernrohrs, so ist bekanntlich I) V f p. l^s (u*gibt 
sich daher V 0 = D/8, wo I) in Millimetcrn ausgcdruekt ist.. V r () ist <lie sog. 
NormalvergroBerung. I lurch Benutzung einer stark(u*(m VergroBerung 
wird zwar die Lichtstarke der Bilder nicht herautgestdzt, alxu* man be- 
wirktdadurch eine Herabsetzung der Helligkeit des Himmelsimtergrundt\s, 
wodurch die GrenzgroBo der sichtbarcn Sterne zu den sehwiu'heren 
Helligkeiten verschoben wird. 

§ 6. Der Einflufi der Extinktion. 

Die Beobachtungen mussen noch vom EinlluB <U*r Extinktion des 
Lichtes in der Erdatmosphare, diebereits an anderer Stello ausfiilirlieher 
behandelt ist, befreit werden. Wenn nicht aus den Beobachtungen selbst 
die Extinktion fiir jeden Beobachtungstag abgeleitet. w(u<km kann, bo- 
rucksichtigt man dieselbe durch Annahme eines mittleren Wertes der- 
selben. Diese mittlere Extinktion wird meistcns denTafeln von (J. Mi'm.lkr 
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entnomnien, welche fiir die verschiedenen Zenitdistanzen den durch- 
schnittlichen Wert der Extinktion geben, der von ihm aus einem groBen 
Beobachtungsmaterial ermittelt worden ist. Voraussetzung fiir die Be- 
nutzung der Tafeln ist natiirlich, daB zur Zeit der zu reduzierenden Beob- 
achtungen keine anormalen Durchsichtsverhaltnisse in der Atmosphare 
bestanden. Da die Extinktion proportional der durchlaufenen Luftmasse 
und diese mit groBer Annaherung proportional dem sec z ist, findet ein 
rasches Anwachsen der LichtauslOschung mit wachsender Zenitdistanz z 
statt. Es wird sich daher bei den in der Nahe des Horizonts angestellten 
Beobachtungen der EinfluB fehlerhafter Annahmen iiber die Extinktion 
besonders bemerkbar machen. Da auBerdem in der Nahe des Horizonts 
die durch die atmospharische Dispersion bewirkte Auseinanderziehung 
der Sternbilder in kleine Spektren die photometrischen Beobachtungen 
erschwert, wird man bei Helligkeitsmessungen groBe Zenitdistanzen iiber 
70° iiberhaupt venneiden. Man kann auch die Extinktionseinflusse da- 
durch zu eliminieren verauchen, daB bei Vergleichung weit voneinander 
abstehender (Jebiete am Himmel die Beobachtungen bei annahernd 
gleicher Zenitdistanz der Oebiete ausgefuhrt werden. 

Die Vermeidung der hier beschriebencn Fehlercjuellen laBt sich in der 
Praxis bei visuell-photometrischen Beobachtungen nie ganz erreiohen. 
Die Beobachtungsergebnisse verraten immer mehr odor weniger Einflusse 
derselben. Hierbei ubertreffen die physiologisehen Fehlerqucllen alle an- 
deren und geben vor allern zu systematischen Fehlern AnlaB, die ini Ver- 
haltnis zu den zufailigen Fehlern sehr groB sind. Dies gilt l)esonders fiir 
die Helligkeitsschatzungen ohne photometrische Ap]>arate, die als Vorstufe 
der eigentlichen photometrischen Messungen hier zunachst hesprochen 
werden sollen. 


Z W M I TKS K A IMTHL 

Die Helligkeitsschatzungen. 

§ 1. Allgemeines. 

Vor der ErHndung der A])paratc zur objektiven Messung der Intensitiit 
des Lichtes war man hinsic^htlich der Bestimmung der Sternbelligkciten 
ausschlieBlitdi auf die Schiitzung derselben angcwicscn. Hierbei ist man 
in verschiedener Weise vorgegangen, moistens hat man direkt die Hellig- 
keiten der Sterne gesehatzt. Diese Methodc ist bei den Beobaehtungcn 
mit bloliem Auge benutzt worden. Als Anhaltspunkt fur die Schatzungen 
diente eine Secpienz von Normalsternen, deren Helligkeitcn festgesetzt 
Oder aus hereits vorhandenen Katalogen entnommen warden. Die leichtc 
Beweglichkeit des Auges gestattete auch, die Sequenzsterne direkt mit 
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den anderen zu vergleichen, so daB eine unmittelbare Einschatzung der 
Sterne in diese Normalskala mOglich war. Bei Beobachtungen mit 
einem Fernrohr war man auf eine Gedachtnisskala angewiesen; Sterne 
bekannter Helligkeiten wurden eingestellt, um dem Beobachter eine 
Kontrolle seiner Skala zu ermttglichen. Dieses Beobachtungsverfahren 
ist besonders bei denjenigen Beobachtungsreihen benutzt worden, die 
nicht nur zur Bestimmung der Helligkeit dienten, sondern deren Haupt- 
zweck die Positionsbestimmung der Sterne war. 

Neben diesem direkten Verfahren ist aber noch eine andere Methode, 
die sog. Stufenschatzung, eingefiihrt worden. Bei derselben werden die 
Differenzen der physiologischen Helligkeiten geschatzt. In Verbindung 
mit den bekannten Helligkeiten der zum Vergleich benutzten Sterne 
ergeben sich die Helligkeiten der geschatzten Sterne in der Skala der 
GrOBenklassen. Dieses Verfahren ist weniger bei der Bestimmung der 
Helligkeiten der Sternverzeichnisse zur Anwendung gekommen, sondern 
hauptsachlich fur die Bestimmung des Lichtwechsels veranderlicher 
Sterne benutzt worden. Da die Methode der Stufenschatzungen noch 
heute auf diesem Gebiet verwendet wird, soil sie nachher etwas aus- 
fuhrlicher behandelt werden. Fur die Herstellung von Hclligkeits- 
verzeichnissen ist sie nur von W. Herschel und J. Herschel in grOBe- 
rem Umfange benutzt worden. Dieselben ordneten die zu beobachtenden 
Sterne in Folgen nach ihrer Helligkeit und schatzten die Helligkcits- 
differenzen der einzelnen Sterne der Sequenz. 

Die Helligkeitsangaben in den Sternverzeichnissen crfolgten in der 
bereits oben erwahnten GrOBenklassenskala, die schon im Altertuni ein¬ 
gefiihrt wurde. Man begniigte sich aber auch in den altered Beobaehtungs- 
reihen nicht mit der einfachen Angabe der vollen GrbUenklasse, sondern 
fiihrte noch Unterklassen ein, die (lurch Buchstaben odor ZitTern be- 
zeichnet wurden. Die Angabe in Deziinaltcilcn ist erst im vorigen Jalir- 
hundert in Gebrauch gekommen. 

Die in den verschiedenen Beobachtungsreihen erhaltenen Sternhellig- 
keiten zeigen teilweise sehr erhebliche Untersehiede. Man hat mit 
subjektiven Schiitzungsskalen zu tun, fur die zwar in einem mittleron 
Intensitatsbereich das Weber-Feehnersehe (Jesctz erfiillt ist, aber fiir 
sehr helle und sehr schwache Objekte nicht mehr gilt. Die hierdureh 
entstehenden Abweichungen bewirken eine Divergenz der Skalen an den 
beiden Enden des Schatzungsbereichs. Heute konnen diese Skalen mit 
Hilfe der auf photometrischen Messungen beruhenden Sternkataloge 
gepriift und nachtraglieh verbessert werden. Der EiniluB der Sternfarbe 
und das Purkinje-Phanomen ist bei den schwachen Sternen in den moisten 
Beobachtungsreihen naehweisbar. 
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Bei einigen Verzeichnissen ist ferner die Extinktion nicht berucksichtigt, 
und die abgeleiteten Helligkeiten derjenigen Sterne, die nur in der Nahe 
des Horizonts beobachtbar sind, sind zu klein. Auch fehlen in den nur 
in geringen Hahen beobachtbaren Himmelsgegenden die Sterne der 
schwacheren GroBenklasse. Die Beobachter haben zum Teil, um die 
Extinktionswirkung zu berucksichtigen, Sterne bei gr6Beren Zenit- 
distanzen absichtlich heller, als ihrem Aussehen entsprach, geschatzt. Es 
ist natiirlich nicht immer gelungen, durch dieses rohe empirische Ver- 
fahren den EinfluB der Extinktion vollstandig zu berucksichtigen. 

Endlich ist noch der EinfluB der Sterndichte auf die Helligkeits- 
schatzungen zu nennen. Eine Vermehrung der Zahl der gleichzeitig im 
Gesichtsfeld sichtbaren Sterne ergibt eine Aufhellung des Himmels- 
untergrundes und hat eine Verminderung der Empfindlichkeit des Auges 
zur Folge. Die Helligkeit der Sterne wird daher zu schwach geschatzt. 
Da die Sterndichte von der Lage der beobachteten Gegend relativ zur 
MilchstraBe abhiingt, werden die geschatzten Helligkeiten systematische 
Fehler aufweisen, die eine Funktion des Abstands von der MilchstraBe 
sind. Auch dieGrenzgrttBe wird in den einzelnen Gebieten verschiedenen 
Werten der wirklichcn photometrischen Helligkeiten entsprechen. 

Hinzuweisen ist ferner darauf, dali bei Beobachtungen am Fernrohr, 
die haufig in Form von Zonen ausgefiihrt sind, helle und schwache Sterne 
unregelmaBig miteinander abwechseln. Die Schiitzung eines Sternes wird 
leicht einer Beeinflussung durch den vorausgehenden ausgesetzt sein und 
verschieden ausfallen, je nadidcm der voraufgehendeheller oderschwiicher 
war. In die gelegcntlich von Positionsbestimmungen erhaltenen Hellig- 
keitsschatzungen wird nodi (lurch die fur die Mikrometennessungen 
erforderliche mehr odor weniger hello kiinstlicho Beleuchtung des Ge- 
sichtsfeldcs ein weiteres Moment der Unsidierhcit hineingetragen. Die 
in den einzelnen Beolmehtungsreihen orreichte (Jenauigkeit der Hellig' 
keitsschiitzungen ist daher im allgcmeinon nicht sehr groli, der mittlere 
Fehler einer Schiitzung hctragt moistens 0,1-0,3 GrOBenklassen. 

Es folgt jctzt eine kurze Zusammenstcllung der wichtigsten Hellig- 
keitsverzeidinis.se, die nadi deni hior bosdiriebenen Verfahren beob- 
achtet sind. 

§ 2. Die aus Schatzungen abgeleiteten Helligkeitsverzeichnisse. 

Die ixltercn Helligkeitskataloge von Ptoucmaus, Al Sufi, Tycho 
Brahe, Halley, H evelius und anderen, die teilweise nur ganze GrOBen- 
klassen angeben, sollen hier nicht weitor hcs])rodicn werden, da sie nur 
noch historischcs Intercsse besitzen. (Jegcniiber diesen alteren Beob¬ 
achtungen zeigen die folgenden vier in it bloBem Augc erhaltenen Beob- 
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achtungsreihen einen wesentlichen Fortschritt hinsichtlich der Genauig- 
keit der erhaltenen Helligkeiten. 

Verzeichnis von W. und J. Herschel. W. Herschel 1 ) bediente 
sich, wie bereits oben erwahnt, bei seiner Durchmusterung der Sterne des 
nOrdlichen Himmels der Stufenschatzungsmethode. Die Sterne werden 
in Sequenzen nach ihrer Helligkeit geordnet und die Helligkeitsdifferenzen 
der aufeinanderfolgenden Sterne geschatzt, wobei von Heeschel noch 
Buchstabensymbole zur Bezeichnung der Differenzen benutzt wurden. 
Die Umrechnung der Schatzungen in GrftBenklassen ist bereits von 
Pickering und neuerdings noch sorgfaltiger von Zinnee durchgefuhrt 
worden. Fiir 1261 Sterne lieBen sich Gr&Benangaben ableiten. Aus der 
Zinnerschen Untersuchung geht hervor, daB der den einzelnen Symbolen 
entsprechende Wert der GrOBenklassendifferenz nicht konstant ist. 
J. Herschel 2 ) fiihrte die Beobachtungen am sudlichen Himtnel nach 
einem ahnlichen Beobachtungsverfahren wie sein Vatcr aus. Die Sterne 
wurden in Sequenzen eingereiht, aber nicht versohiedene Svmbole fiir 
die Helligkeitsunterschiede benutzt. Aus diesen Sequenzen wurden die 
Helligkeiten der Sterne durch ein graphisches Auagleiohungsverfahren ab- 
geleitet. Zinner 3 ) hat fiir die Beobachtungen von J. Hkrschku ebenfalls 
eine neue Reduktion unter Beriicksichtigung des Kinllusses der Karbe 
ausgefiihrt und die Helligkeiten fiir 65S Sterne bestinnnt. Ks ergab sich, 
daB die Genauigkeit der Beobachtungen von -J. Hkiuwiiki. gri.Ber ist 
als die Heines V ate ns. 

F. Argelandjars Uranometria Nova. Der Katalog 1 ) enthiilt die 
Helligkeiten von 325(5 in Bonn init bloBoin Auge beobaebteten Steinen. 
Die Extinktion wurde vom Beobaehter nieht benieksiohtigt. Das Beob¬ 
achtungsverfahren bestand in mchrfachcr Vergleiehung der Sterne ernes 
bestimmten Helligkeitsbcrcichs untereinander, wobei von den helleren 
Sternen ausgehend zu irmner sehwaeheren iibergegangen wurde. In den 
Beobachtungen ist der EinfluB der Farbe und der MilehstraUe cm kennbai. 
Die photonietrische (JrcnzgrolJc des Vorzeich nisses betnigt 7.30. 

E. Heis, Atlas (loelcstis Novus. Von 1K45-1K72 bat Hkik*'*) in 
Munster in enger Anlchnung an Alio inlanders Skala die Helligkeiten 
der mit hloflcm Auge sichtbarcn Sterne geschatzt. Scdn Verzeiehnis ent- 


1) W. Heiihchkl, The scientific papers of Sir Wiixiam Hkhsoiikl. Hcrims- 
gogoben von I. L. K. Drcycr. London 1912. 

2 ) »J. Hkiihchku Results of Astronomical Observations made during IS.M 38 
at the (.■apt' of Oood Hope. London 1847. 

3) \ i' Jm Zinnkk, H o 11 igke i ts vc rzc * ioh n is von 2373 Stcrnon bis zur Orotic *>,.>0. 
Ven'iff. tttcmw. Bamberg 2. 1921). 

4 ) K. Arcjelanokk, Uranomotria Nova. Berlin 1843. 

6 ) K. Hkis, AtlaH coelestis novus. Koln 1872. 
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halt 5421 Objekte, also rund 2000 Sterne mehr als Argelaxder, was auf 
die ganz ungewOhnlich scharfen Augen von Heis zuriickzufuhren ist. Wie 
bei Argelander ist auch hier der Farb- und MilchstrafieneinfluB deutlich 
zu erkennen. Die Wirkung der Extinktion hat Heis durch entsprechende 
Hellerschatzung bei groBen Zenitdistanzen auszugleichen versucht. 

B. Gould, Uranometria Argentina. Diese unter Goulds 1 ) Leitung 
in den Jahren 1871-1874 von vier Beobachtern in Cordoba durchgefuhrte 
Durchmusterung bildet die Fortsetzung der beiden eben genannten fur 
den Slidhimmel. Sie enthalt die geschatzten Helligkeiten von 7756 Sternen 
zwischen +10° und -90° Deklination. Die Skala der Helligkeiten ist 
dieselbe wie die der Uranometria von Argelander. 722 Sterne der Zone 
+ 5° bis +15° Deklination, die fur Cordoba und Bonn dieselbe Zenit- 
distanz besitzen, bilden die Vergleichssterne fiirdie librigen. AuBer diesen 
Sternen wurden noch zwei Standardfelder in der Nahe des Pols fur die 
sudlicheren Sterne abgeleitet. Die erzielte wesentlich hohere Genauigkeit 
der Helligkeiten der Uranometria Argentina ist zur Hauptsache auf die 
Verwendung der groBen Zahl von Vergleichssternen zuriickzufuhren. 

Mitder Durchfiihrung dieser Durchmusterungen waren die Helligkeiten 
der deni bloBen Auge sichtbaren Sterne bestiinmt. Aber sowohl stellar- 
statistische Untersuehungen und Problome als auch eineBcihe von astro- 
metrischen Aufgaben verlangten die Kenntnis der Helligkeiten und der 
genaherten Orter der schwaeheren Sterne. Der niichste Schritt war daher 
die Ausdehnung auch auf die schwaeheren, nur teleskopisch sichtbaren 
Sterne bis zu der GrenzgroBe, die den danialigen astrometrischen MeB- 
instrumenten zugiinglich war. 

Dieses Ziel wurdo durch die drei groBen I lurch musterungen in Bonn 
und Cordoba erroieht, welche gewissermaBen Erweiterungon der Urano¬ 
metria Nova, und Argentina sind. 

Die .Bonner nordliehe Durchmusterung (BI>). Dieselbe wurde 
unter Alto elan dees 2 ) Leitung in den Jahren 1851-1857 in Bonn durchge- 
fiihrt undenthaltdiegeniUierteni)rter und Helligkeiten von 320000Sternen 
zwischen-2" und i 90 Deklination bis zur (iroBe 9'1 1 5. Als Beobachtungs- 
instrument diente cin Kometonsucher von 76 mm Oifnung und zehn- 
faeher OkularvergroBerung, cine Kcldbclcuchtung wurde nicht benutzt. 

Die Helligkeiten der Polzone i SO" his i 90 Deklination wurden von 
Sc Hon f i-o Li) gesondert mit cinctn groBeren Kometensucher bestiinmt. 
Jeder Stern ist durchschnittlieh zweimal beobaehtet. worden, die Extink¬ 
tion wurde sofort bei den Beobachtungen beriicksichtigt. Hinsichtlich 

3 ) It. A. Could, Urunomelriu Argont-ina. Cordoba Publ. X . 1H70. 

-) K. Akoklanowr, Bonnor IhirohnuisUTiing d<»H nordlielion Himmols. Boimcr 
Boob. Bd. 3 5. 2. boricht.igto Aufl. Bonn 1003. 
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der Helligkeitsschatzungen der BD ist das Beobachtungsverfahren im 
Laufe der Beobachtungsreihe geandert worden. In den am Anfang beob- 
achteten sternreicheren Gegenden sind nur halbe GroBenklassen notiert 
worden, und erst spater in den nOrdlicheren Zonen, die auGerhalb der 
MilchstraBe liegen und sternarmer sind, ist man zur Schatzung der 
ZehntelgroBenklassen tibergegangen. Die BD-Helligkeiten sind daher 
nicht ganz einheitlich bestimmt, abgesehen davon, daB der Wechsel der 
Beobachter wahrend der Reihe eine weitere Unstimmigkeit in den Kata- 
loghelligkeiten bedingte. Die Ausgangsskala der BD beruht fur die helleren 
Sterne auf der Uranometria Nova von Argelander, fur die schwacheren 
Sterne lieferten die Helligkeitsschatzungen in den Meridiankreiskatalogen 
von Lalande, Bessel und Struve die Anhaltspunkte fur die Helligkeit. 

Die BD-Helligkeit ist vielfach fur stellarstatistische Untersuchungen 
und andere Zwecke verwendet worden. Ferner hat man die Skala der 
BD als Reprasentanten der seit dem Altertum benutzten GroBenklassen- 
skala der Fixsterne angesehen und in den wichtigsten photometrischen 
Katalogen, der Potsdamer Durchmusterung (PD) und der Revised Har¬ 
vard Photometry (RHP), denNullpunkt der Helligkeitsskala so gewahlt, 
daB die Helligkeit einer Anzahl von Sternen in diesen Katalogen mit 
denen in der BD iibereinstimmt. Es ist daher die Skala der BD mehrfach 
eingehend durch Vergleichung mit den aus photometrischen Messungen 
abgeleiteten Helligkeitskatalogen gepriift worden. Es zeigt sich z. B. bei 
Vergleichung mit der Potsdamer Durchmusterung, daB fur die Hellig¬ 
keit G'i'O Ubereinstimmung vorhanden ist, aber fiir die iibrigen GroBen- 
klassen ergeben sich Abweichungen, die sowohl mit zu- als auch mit 
abnehinender Helligkeit anwachsen. Die Skala der BD stirmnt nicht mit 
der photometrischen Skala der PD iiberein, fur hellcre Sterne ist sie 
enger und im Bereich der schwachen Sterne weiter. Die Skalcnkorrektion 
der Helligkeiten erreicht daher fiir sehr helle und sehr schwache Sterne 
erhebliche Betrage. Der GrOBenldasse 9"\5 der BD entspricht die photo- 
metrische GrOBe 10 1 “5. Im iibrigen ist die Skala, abgesehen von den 
durch die Anderung des Beobachtungsverfahrcns und den Wechsel des 
Beobachters herriihrenden Unstetigkeiten ziemlich gleichmaBig. AuBer 
dem Skalenfehler ist der EinfluB der Sterndichte in den Helligkeiten zu 
erkennen und ein Farbfehler nachweisbar, die roten Sterne sind gegen- 
iiber den blauen zu schwach geschatzt. Ferner ist ein Dezimalfehler, her- 
riihrend von der Bevorzugung gewisser Zehntel vorhanden. 

Die Bonner sudliche Durchmusterung. Die BD wurde von 
Schonfeld 1 ) in den Jahren 1876-1881 fiir die in Bonn sichtbaren siid- 

x ) E- Schonfeld, Bonner Durchmusterung des si'idlichen .Himmels. Bonner 
Boob. Bd. 8. Bonn 1886. 
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lichen Sterne zwischen den Deklinationen -2° und -23° fortgesetzt. Der 
Katalog enthalt 133659 Sterne bis zur GrOBe lO’I'O. Als Beobachtungs- 
instrument wurde ein Refraktor von 159 mm Offnung benutzt und mit 
26facher OkularvergrOBerung bei roter Gesichtsfeldbeleuchtung beob- 
achtet. Die Helligkeitsskala der siidlichen BD ist direkt an die der n6rd- 
lichen angeschlossen und zeigt daher auch ein ahnliches Verhalten zu 
den photometrischen Katalogen wie letztere. 

Die Cordoba-Durehmusterung (CoD). Dieselbe 1 ) ist die Fort- 
setzung der siidlichen BD fur den Siidhimmel und enthalt 580000 Sterne 
siidlich von -22° Deklination bis zur GrOBe lO^O, beobachtet von Thome 
und seinen Mitarbeitern. Als Instrument wurde ein Refraktor von 125 mm 
Offnung benutzt, das Beobachtungsverfahren war dasselbe wie bei der BD. 
Die Skala der Cordoba-Durehmusterung ist nicht ganz einheitlich. Thome 
hat in den nOrd lichen Teil derselben die Schatzungen an Schonfelds 
Helligkeiten der siidlichen BD angeschlossen, wahrend fur die iibrigen 
Zonen der Cordoba-Durchimisterung teilweise Goulds Meridiankreis- 
kataloge und auch die Helligkeiten der Harvard-Photonietrie mitbestim- 
mend gewesen sind. 

Hel ligkcitssehatzungon in M eridiankreiskatalogen. Abge- 
sehen von den oben aufgezahlten Durchmustcrungen sind noch einegroBe 
Anzfthl von Helligkeitsangaben in den lYwitionskatalogen der Sterne ent- 
halten, da fast alio Meridiankreisbcobachter nohen der Positionsbeob- 
achtung beim Meridiandurchgang auch die Helligkeit naeh einer Gediioht- 
nisskala gesohafzt haben. Diese Kataloghelligkeiten beruheu bei den 
alteren Bcobarhtimgsreihen auf cigcncn, von den betrefienden Beob- 
aehtern aufgestellfen Skalen. Sjmter standen die Helligkeiten der Dureh- 
musterungon, vor allem der Bl) zur Verfugung. So sind z. B. die Kata logo 
der Astronomisclien Gesellschaft mit nur vvenigen Ausnahmen hinsieht- 
lieh ihrer Helligkcit. an die Bl) angesehlessen. Heuto stehen fur die 
AnlmltHterne die Hcdligkeit.cn der photoinetrisehon Durehmusterungen, 
der 1M) und RHP zur Verfugung. AuBerdem werden in nouerer Zeit, um 
das Aiiftreten einer Helligkeitsgleiehung in den beobaehteten Positionen 
zu vermeiden, a lie Sterne bed der Beobaehtung am Meridiankreis mit 
Hilfe von ({itterblcnden aus feirieni Maschendraht. vor dein Objektiv 
auf annahernd diesel be Helligkcit abgeblendet. Die Sebatzimgen er- 
streeken sich daher auf ein wesentlieh kleineres Helligkeitsinterva.il, wo- 
(lurch die Ungenauigkeit. hedeuteud verringert vvird. Als Beispiel fur 
derartige Helligkeitsselmtzungen bei Verwendung von (litterblenden und 
sorgfiiltigen AnsehluB an einen photometrisehen Katalog scion bier die 

*) M. Thome, < Wdobii-DurehmiiHl-eriiiijr 22 bis 32" I Militia! ion. Ilesiil- 
tados (IH Oljsrrvalorin Nacional ArgHiil ino 16, 17, lit, 21. IN ( .)2 1914. 

Handb. <1. lOxjMTimanlalpliysik. ltd. XXVI. 37 
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Kataloge von Kustner 1 ) und Prager 2 ) erwahnt. Per mittlere Pehler 
einer auf zwei Schatzungen beruhenden Kataloghelligkeit betragt nur 
+ 0™08 bzw. ±0^09; bei den alteren Katalogen dagegen ist der mittlere 
Fehler der Helligkeiten vori der GroBenordnung ± GroBenklassen. 

§ 3. Die Methoden der Stufenschatzung. 

Die Verfahren der direkten Schatzung der Helligkeit nach einer Ge- 
dachtnisskala sind fur Durchmusterungszwecke und fur die Aufstellung 
von genaherten Helligkeitsverzeichnissen besonders geeignet. Handelt es 
sich aber um die Bestimmung der Helligkeit einzelner Sterne zur Unter- 
suchung ihres Lichtwechsels oder zur Prufung ihrer Veranderlichkeit, 
so benutzt man die Methoden der Stufenschatzung, die eine genauere 
Bestimmung der Helligkeit gestatten. 

Bei diesem Verfahren wird der zu untersuchende Stern mit benach- 
barten Sternen annahernd derselben Helligkeit verglichen, d. h. die 
physiologische Helligkeitsdifferenz geschatzt und in sog. Stufen angegeben, 
woher die Bezeichnung Stufenschatzung riihrt. Es sind hauptsachlich 
zwei Methoden fiir derartige Schatzungen zur Amvendung gekommen, 
die absolute Methode von Argelander und die Intcrpolationsmethode 
von Pickering. Daneben sind von einigen Beobaehtern auch Verfahren 
benutzt worden, die eine Verbindung der beiden Methoden darstellen. 
Die Methode der Stufenschatzungen wurde von W. Hkrschel 3 ) einge- 
ftihrt, aber erst Argelander hat durch die Benutzung von Zahlen- 
angaben fiir die geschatzten Helligkeitsdiiferenzen an tttelle der bis dahin 
gebrauchten Buchstabensymbole diesen Schatzungen den Charakter von 
genaueren Helligkeitsbestimm ungen gegeben. 

§ 4. Die Methode von Argelander 4 ). 

Als Mali zur Schatznng einer HelligkeitsditTorenz wird die Stufe be¬ 
nutzt, die Argelander als den kleinsten Helligkeitsuntersehied, den der 
Beobaehter noch eben wahrnehmen kann, definicrt. Der in (hoBenklassen 
ausgedriickte Wert einer Stufe, der sog. Stufemvert, ist ini allgemeinen 

’) K. Kustner, Katalog von 10(>f»3 Stomen zwischcn 0 und f>1 nordlichrr 
Doklination. Veroff. Univ.-Ktornw. Honn 10. 190S. 

-) R. Prager, Kata log von SS03 St-ornon zwiselwn 31 und 40 nurdliolirr 
Doklination. Veroff. Univ.-Sternw. Borlin-Hahelshorg 4. 1023. 

3 ) W. Herschel, The scientific, papers of Sir William IIkrkciiel. Iirraus- 
gegebon von L. L. F. Dreyer. London 1912. 

4 ) F. Argelander, Auffordenmg an Freundo dor Astrnnomio zur Anstrllung 
von ebonso interewsanten und initzlichon als leicht. Hiiszufiihrenden Beobaehtungen 
iiber mehrere wichtige Zweige der Himrnelskundo. Sohumarhors Jahrbueh fiir 1S44. 



II. Ivap. § 4. Die Methode von Argelander. 


579 


fur die verschiedenen Beobachter von derselben GrftBenordnung und 
betragt im Durchschnitt 0^08. Es kommen freilich auch erhebliche Ab- 
weichungen vor, so ergeben z. B. einige Beobachtungsreihen von Schmidt 
Stufenwerte von O^O bis 0 T ?25, ohne merkliche Herabsetzung der Beob- 
achtungsgenauigkeit. Uni bei der Beobachtung die Helligkeitsintervalle 
in Stufen auszudriicken, verfahrt Argelander folgendermaBen. Zwei 
Sterne a undb, die bei der Vergleichung immergleichhell erscheinen oder 
bei denen ebensoviel mal a etwas heller als b, wie b heller als a geschatzt 
wird, werden als aOb oder kurz als ab notiert. Erscheinen die Sterne zwar 
beim ersten Anblick gleich hell, findet man aber bei wiederholter Betrach- 
tung mit nur wenigen Ausnahinen a heller als b, und zwar nur eben 
merklich heller, so ist alb. 1st a stets und unzweifelhaft heller als b, so 
wird a2b gesetzt, und eine auf den ersten Blick ins Auge fallende Hellig- 
keitsdifferenz als a3b bezeichnet. Endlich ist eine noch auffallendere 
Verschiedenheit gleich 4 Stufen, also a4b. Handelt es sich um die Beob¬ 
achtung eines Sternes v mit veranderlicher Helligkeit, so wird derselbe 
mit 2 Sternen, von denen der eine etwas heller und der andere etwas 
schwacher als der Veranderliche ist, verglichen. Man erhalt in diesem 
Falle als Beobachtungsergebnis amv, vnb. Hat man bei einem Ver- 
anderlichen eine groBere Anzahl von Vergleichssternen abed... benutzt, 
so wird aus den Beobachtungen zunachst die Stufenskala der Vergleichs- 
sterne abgolcitet. Aus den zu verschiedenen Zeitcn erhaltenen Schatzungen 

anijV, vi^b bpiV, vqjC usw. 

am 2 v, vn 2 b bp 2 v, vq 2 o usw. 


bildet man die mittleren Differenzen der Helligkeiten cler Vcrgleichssterne 

a-b - m i n b-c p i (j usw. (1) 

Durch die willkiirliohe Kestsetzung der Helligkeit des sehwaehsten Ver- 
gleichssternes, bei drei Sternen z. B. von t*. 0, kann die Helligkeit li der 
einzelncn Sterne bereohnet werden. 

h r 0 h u p i (j h u p i q i m i n. (2) 

Mit Hilfe dieser Stufenskala kann die Helligkeit des Verandcrlichen in 
dieser Skala fur jede beobaohtete Schiltzung berechnet werden. Sind die 
photometrischen Hell igkeiten der Vcrgleichssterne in einem photo- 
metrischen Kata.log gemessen, so kann man von Stufenhelligkeiten zu 
(iroBen iibergehen. Die Rcduktion auf den photometrisehen Katalog 
kann graphisoh oder rechnerisch ausgefiihrt werden. Sind m, und m 2 
und m 3 die photometrischen Hell igkeiten und dividiert man ihre Difife- 

37* 
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renzen m 1 -m 2 , m 2 -m 3 durch die entsprechenden Schatzungsdifferenzen 
hi-lij, h 2 -h 3 , so erhalt man den Wert einer Stufe in GroBenklassen 


s 


1,2 ” 


m x -m 2 
hi-ha 


s 2,3 - 


m 2 -m 3 

ha-h 3 


(3) 


Ergibt sich derselbe als konstant fur den ganzen Helligkeitsbeieich, so 
kann man fiir die Reduktion den linearen Ansatz 


m x -m 0 -i h r s 

m 2 =m 0 th 2 s (4) 

benutzen. Hierin sind h 1 q und s als Unbekannte zu bestiminen, evtl. 
durch eine Ausgleichmig. Mit den gefundenen Werten m 0 und s kann 
dann jede Helligkeitsschatzung des Veranderlichen h in (JrOlienklassen 
umgerechnet werden. 

In manchen Fallen wird ein linearer Ansatz nicht ausrcichen, vveil der 
Stufenwert bei einer sich iiber melirere (IrOllenklassen erstreekcnden 
Skala nicht konstant ist und eine Abhangigkeit von der Sternhelligkeit 
zeigt. Es empfiehlt sich daher, zunachst durch cine graphische Darstellung 
das Verhalten des Stufenwertes zu untersuchen. Fernor lmt die Erfah- 
rung gezeigt, daB der Stufenwert bei eineni Beohaehter ini Luufc der 
Zeit mit zunehmcnder Ubung etwas kleiner wird und sieli andert. Bei 
zeitlich sehr ausgedehntcn Beobaehtungsreihen wird man die Skala 
der Vergleiehssternhelligkeiten fiir kleinoro Zeitabsehnitie getrennt ab- 
leiten. AuBerdcm liiingt der Stufenwert eines Beobuehters von deni 
bcnutzten Instrument ah, jede der mit versehiedenen optisehen Hilfs- 
mitteln erhaltencn Beobachtungsreihen ist daher fiir sich zu reduzieren. 
Bei der Reduktion der Bcobachtungcn ist tioeh hesonders auf das Vor- 
handensein systematischer Fehler zu aehten. von doneu vor allcm der 
Intervall- und dor Stundcnwinkelfehler zu noiinen sind. (irollere Hellig- 
keitsintervalle werden hiiufig zu klein geschatzt. Die direkt gewchiitztc 
Differenza-bfalltkleiner aus.alswenn aus den Sein'd zungen a -b. h-e.c-d 
die Differenz a-d hereehnet wird. Man wird daher, urn diesen sog. Inter- 
vallfehlcr zu vermeiden, die Vergleiehssterne so auswiihlen, dull ihre 
Helligkoitsintervalle moglichst klein sind. Kerner wird man bei d(“r Ab- 
leitung der Stufenskala nur die kleinen lntervalle verwenden und die 
grblJercn, wclehe mehrero Vergleiehssterne iiberspringen, nield beriiek- 
sichtigen. 

Werden die Schiitzungen eines bcobaehteten llelligkeitsintervalles 
nach dem Stundenwinkel, bei deni die Schiitzungen ausgeliihrt sind, ge- 
ordnet, so ergibt sich in vielen Fallen ein systematischer (lung des gc- 
schatzten Intervalles mit dem Stundenwinkel. Diese Krscheinung ist auf 
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mehrere Ursachen zuriickzufuhren, Zenitdistanz, Azimut und der Po- 
sitionswinkel der Verbindungslinie der beiden verglichenen Sterne hangen 
vom Stundenwinke.1 ab. Es werden daher auch samtliche von diesen 
GrOfien abhangigen Einfiiisse anf die Schatzungen eine Eunktion des 
Stundenwinkels sein. Zu nennen sind imter anderem die wechselnde Lage 
der Verbindungslinie der Sterne relativ zur Vertikalen, die Untersehiede 
in der Kopfhaltung und die Verschiedenheit der Helligkeit des Himmels- 
untergrundes bei den verschiedenen Zenitdistanzen. Durch graphische 
Ausgleichung oder Ableitung einer empirischen Formel sind die beob- 
achteten Schatzungen von diesem Stundenwinkelfehler zu befreien. 

In enger Beziehung zu der bier beschriebenen absoluten Methode der 
Schatzung, bei der die Helligkeitsintervalle a-V und V-b unabhangig 
voneinander bcstimmt werden, stehen die sogenannte Differenzmethode 
von Aroelandich und die Mittelwertmethode von Schonfeld. Bei der 
Differenzmethode werden die Intervalle a-V und V-b verglichen und 
ihr Unterschied in Stufen ausgedriiekt. Das Beobachtungscrgebnis wird 
nach Aroelander in der Form Vm(ab) notiert, der Veranderlieho ist 
dem Vergleiehsstern u um in Stufen niiher als deni Stern b. Schonfeld 
vorgleieht den Verandcrlichcn mit dem Mittel der Helligkeiten der 
Vergleielisstcrne und erhfilt das Bcolmchtungsresultat in der Form 
Vm (a i I))/2, d. h. der Veranderliche ist in Stufen heller als das Mittel 
der Vcrglciehssternhelligkcitcn. Diese beiden A barton der Methode der 
absoluten Schatzungen kommcn aber beuto kaum noeh zur Anwendung. 

Ferner ist hier noeh die Methode von Pouhon*) zu erwahnen, bei der 
ebenso wie bei Aim mean Dion Stufen gesehilt-zt werden, aber die Stufe 
nieht als kleinster Helligkcitsunterschied, sondern als Differenz der physio- 
logisehen Helligkeit zweier Sterne von 0,1 (Jrolkmklassen deliniert ist. 
Die Anwendung dicscr Methode verlangt. aber die Kenntnis der photo - 
metrisehen Helligkeiten der Vergleiehsstcme. 


§ 5. Die Interpolationsmethode von Pickering. 

Bei dieser Met hode 2 ) bleibt ini (Jegensatz zur Argelatiderseben der Abso- 
lutwert des Helligkeitsintervalles der Vergleielisstcrne, in die der Ver- 
anderliehe eingcschatzt wird, unbekannt. Es wird das Intervall zwischen 
dem helleren Vergleiehsstern und dem Vcninderlichen mit dem Inter¬ 
vall der beiden Vergleichssterno oder mit dem Intervall zwischen dem 
Veranderliebcn und dem schwiichcren Vergleiehsstern verglichen und 

*)N. INxjkon, IiadelifYe ()I>s. 15, 295. 1 Sf>4 ; vjzl. mieli (J. Knott und J. Uaxion- 
dell, On the method of Observing Ynrinhle Stars. London 1803. 

2 ) E. 0. Pickioking, Proe. Amor. Acad. Arts Sri. 16, 280. 1881. 
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das Verhaltnis der beiden Intervalle bestimmt. Man erhalt z. B. 
(a-v)/(v-b) =m/n, was in der Form amvnb geschrieben wird. Wird 
das Gesamtintervall dabei gleich 10 gesetzt, so ergibt sich an Stelle dieser 
sog. Bruchmethode die Dezimalmethode. Da man bei dieser Art der 
Schatzungen die Intervalle nicht in Stufen auszudriicken braueht, 
kOnnen auch Vergleichssterne mit grOBeren Helligkeitsunterschieden ver- 
wendet werden. Sind die photometrischen Helligkeiten der Vergleichs- 
steme A nnd B bekannt, so ergibt sich fur die in GrbBenklassen aus- 
gedruckte Helligkeit des Veranderlichen V 


Gegeniiber dem Argelanderschen Beobachtungsverfahren ist der standige 
Wechsel des Bezugsintervalles ein gewisser Nachteil, die bei dieser Me- 
thode erreichbare Genauigkeit ist aber annahernd die gleiche wie bei 
Benutzung der Argelanderschen. Die obenerwahnte Pogsonsche Methode 
kann ebenfalls als Interpolationsverfahren benutzt werden, wenn man 
das zu bestimmende Helligkeitsintervall, zwischen Veranderlichen und 
Vergleichsstem, imBruchteil des in ZehntelgrbBenklassen ausgedruckten 
Intervalles der Vergleichssterne schatzt. 


§ 6. Die Methode von Nijland. 

Verschiedene Beobachter haben die Stufenschiltzungsmethodo von 
Abgelandeb mit der Interpolationsmethode von Pickkbino verbunden, 
wie z. B. Schonpeld, Hagen und Nijland. Dieselben schatzon zwar die 
Intervalle des Veranderlichen gegen die Vergleichsterne in Stufen, aber 
das Verhaltnis der beiden Intervalle wird mit beriioksiehtigt. Bei 
Schonpeld und Hagen geschieht dieses nur zur Prufung der Schatzung. 
Bei Nijland 1 ) dagegen ist fiir die endgiiltige Beurteilung der Schat zungen 
nicht der absolute Wert der in Stufen ausgedruckten Intervalle, sondern 
das Verhaltnis dor Intervalle ausschlaggcbend. Die Reduktion der 
Beobachtungen erfolgt bei Nijland in derselben Weise wie bei Akuk- 
landeb. Da die Helligkeitsintervalle der Vergleichssterne in Stufen ge- 
schatzt sind, kann eine Stufenskala der Vergleichssterne ahgeleitet 
werden. 

Die hier aufgezahlten Methoden der Stufenschiitzung werden noch 
heute in ausgedehntem MaBe fiir die Beobachtungen veriiiulerlicher Sterne 
benutzt. Der Vorteil dieser Methoden besteht in den geringen instru- 
mentellen Hilfsmitteln, die sie erfordern. Die hellsten Sterne, bis zur 
dritten GrOfie, kftnnen von einem Beobachter mit nonnalsiehtigoin Auge 
i) A. A. Nijland, Rochorchow awtron. Obs. Utroolit- 8, T, 12. li)28. 
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ohne Fernrohr beobachtet werden, bei den Sternen bis zur siebenten 
GrOBe geniigt ein Feldstecher. Die Genauigkeit, die ein geubter Beob- 
achter bei Stufenschatzungen erreicht, steht der Genauigkeit photo- 
metrischer Messungen nur wenig nach. Fur die Ausflihrung derartiger 
Beobachtungen ist neben der Berucksichtigung der allgemeinen Ge- 
sichtspunkte, die fur photometrische Messungen iiberhaupt zu beachten 
sind, besondere Sorgfalt auf die Auswahl der Vergleiehssterne zu ver- 
wenden. Der hellste Vergleichsstern muB den Veranderlichen imMaximum 
an Helligkeit iibertreffen, der schwachste noch unter der Helligkeit im 
Minimum liegen. Bei Veranderlichen mit groBen Amplituden des Licht- 
wechsels von mehreren GrftBenklassen ist daher eine groBe Anzahl von 
Vergleichssternen erforderlich. Ferner sind die Vergleiehssterne so zu 
wahlen, daB ein schneller t)bergang vom Veranderlichen zu ihnen bei der 
Beobachtung mOglich ist. Gleichzeitige Betrachtung beider Sterne ist nicht 
zu empfehlen, dieselben sind vielmehr schnell hintereinander zu fixieren. 

Man hat auBerdem so viel Vergleiehssterne auszuwahlen, daB nur kleine 
Helligkeitsintervalle zu schatzen sind. Farbunterschiede zwischen Ver¬ 
gleichssternen und den Veranderlichen lassen sich nicht immer vermeiden, 
es ist bei ausgesprochenen Farbunterschieden der Sterne ein den Farb- 
einfluB beriicksichtigendes Glied in die Reduktionsgleichungen aufzu- 
nehmen. Bei kurzperiodischen Veranderlichen und Verfinsterungsver- 
anderlichen besteht auBerdem noch die Gefahr der Voreingenommenheit, 
da die Schatzungen in Abstanden von wenigen Minuten aufeinander- 
folgen. Ist ein Wechsel des Instrumentes erforderlich, was bei Verander¬ 
lichen mit groBen Amplituden (Max. 4 II . I 0, Min. 13“'0 und sehwacher) vor- 
kommt, so ist (lurch gemeinsame Beol)achtung mit beiden Instrumenten 
fiir sichere Reduktionsmoglichkeit der Reihen aufeinander zu sorgen. 


I) It r TT K H Iv A IM TK L. 

Die photometrischen MeBapparate. 

§ 1. Allgemeines. 

Die asti , oj)h()tometi , isclien Beobachtungen vcrlangen sowohl die Mes- 
sung der Helligkeit ])unktfOnniger Stcrubilder, als aueh die Bestimmung 
von Flachcnhelligkeiten bei ausgeclehnten Hachenhaften Objekten, wie 
Kometen, Nebeln, PlanetcnoberHachcn. Die modernen Photometer wind 
daher meistens als Uni versa l]>hotometer gebaut, die als Hilfsapparat an 
jedes Fernrohr geset-zt werden konnen und (lurch Auswechselung einiger 
ZubehOrteile von Bunkt- in Flaclieri])hotometer verwandelt werden 
kOnnen. Da es sich auBerdem nicht uni die direkte Messung der Objekte, 
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sondem ihrer durch das Fernrohr erzeugten Bilder handelt, kann man 
durch extrafokale Einstellung die Sterne als Punkt- oder Flachenhellig- 
keit messen. Fiir die Messung ausgedehnter Fl&chen, wie MilchatralJe, 
Zodiakallicht, nachtliche Himmelshelligkeit, sind Spezialphotomctcr kon- 
struiert worden. 

Die visuell-photometrischen Apparate messen nicht die objektive 
Intensitat, sondern in letzter Instanz entscheidet anch hier, wie bei den 
Helligkeitsschatzungen, das Auge. Daher ist auch dor Gcnauigkeit der 
visuellen photometrischen Messungen eine Grenze diirc-h die Unvoll- 
kommenheiten des Auges in physiologischer Beziehung geaetzt, die sich 
auch nicht durch Verfeinerung der Apparatur herabsetzen liillt. Bei den 
astrophotometrischen Messungen sind noeh einige Voraussetzungen zur 
Erreichung einer mOglichst hohen Genauigkeit zu erfiillen. Die zu vei- 
gleichenden Objekte diirfen in ihrer Struktur und in ihrcm Ausaehen 
nicht zu verschieden sein, insbesondere diirfen die Bilder der punkt- 
formigen Objekte nicht zu verschiedene Durchmosser ha,ben. Dieser 
Forderung werden Photometer, bei denen zwei natiirliehe Stoine mit* 
einander verglichen werden, am ehesten gerecht. Aher wegon der Kom- 
pliziertheit derartiger Apparate sind dieselben, abgesclien von der Ver- 
wendung fiir Spezialzweckc, nur selten benutzt worden. Die Meurteilung 
der Gleichheit von Flaehenhelligkeitcn ist im allgemeinen ueniger 
schwierig. Die moisten Photometer bedienen sich dor Vergleiclning des zu 
messenden Objektes mit einer kiinstlichen Lichtquelle, die durcli Polari¬ 
sation oder Absorption bis zur Gleichheit inelJbar nbgcschwricht werden 
kann. Die Vcrwondung kiinstlichcr IJchtqucllon ist licuto ganz unbe- 
denldich bei Vcrwondung clektrischcr Dampen, die von AkUumulatoren 
gespeist worden. Durch Einschaltung nines Amperemeters hat man die 
Mciglichkeit einer laufenden Kontrolle der Helligkeit der V erglciehslampe. 
Friiher war die Vcrglcichslichtquelle immer ein bedenklieher Punkt bei 
Photometer messungen, da man auf Petroleunihunpen angowiesen war 
und die Konstanz der Helligkeit fiir die Daucr von St unden bei dor 


Beobachtung gewiihrleistet sein niuBte. 

Zwei MclJprinzipien sind bei der Konstruktion dm- Photometer zur 
Anwendung gekommen: 1. die Schwaelumg der Yorgloiehslicht<|iiolle bis 
zur Gleichheit mit der zu messenden biehtquelle, di(' Auslbsehung del 
Lieht(|uello bis zum Verschwindcn. Das letztero Prinzip liiult alxi 
]>raktisch auf dasselbe Verfahrcn wie das erste hinaus, iudom das Auge 
die Gleichheit der abgcschwachton Liehtquelle mit deni Untergrund zu 
beurteilen hat. Heute ist das Auslosch verfahrcn nicht nielir im (Sehmueh. 
da dieser Methode eine Rcihe von Mangeln anhaftet, die winter unten bei 
Besprcchung des Pritchardschen Kei I photometers noeh eriirtert werden. 
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Den wichtigsten Bestandteil des Photometers bildet der lichtschwa- 
chende Apparat, durch dessen Einstellung die Gleichheit der Helligkeit 
yon Objekt und Vergleichslichtquelle gemessen wird. Abgesehen von 
dieser Liehtsehwachung, welche die eigentliche photometrische M’efi- 
einrichtung bildet, ist in vielen Fallen noch erforderlich, daB die Helligkeit 
entweder des Vergleichslichtes oder des zn messenden Objektes lierab- 
gesetzt wird. Einmal wird man das Photometer in seinem giinstigsten 
MeBbereich benutzen wollen, und andererseits sollen mit demselben In¬ 
strument sow oh I hell ere als auch schwachere Sterne beobachtet werden, 
also Objekte, die (J roBemmterschiede von mehreren GroBenklassen be- 
sitzen. Man wird daher bei den hellen Sternen die Helligkeit so weit herab- 
setzen, daB naeh Mbgliehkeit das MeBobjekt fur das Auge immer die 
gleiche Helligkeit besitzt. 

Es sollen jetzt, bevor die cinzelnen Photometer beschrieben werden, 
zunachst die fiir die Liehtsehwachung benutzten Vorriehtungen be- 
sproehen werden. 

§ 2. Vorriehtungen zur Liehtsehwachung. 

a) HI on den. Sie werden in den moisten Fallen vor das Objektiv des 
Fernrohres gesotzt und dienen entweder nur zur Abschwachung des 
Sternliehtes, urn das Photometer bei der Beobachtung in seinem giin¬ 
stigsten Moll boro i eli benutzen zu konnen, oder sie werden direkt fiir die 
McBzwecke vorwendot. Von den verschiedenen Formen, die man den 
Blenden go bon kann, sei bier die Ringblende, die Koktoronbleudo, die 
moistens zur Absehwiiohung benutzt werden, und die sog. Katzenaugen- 
blendo, (lio uueli zu MoBzweekon verwandt wird, erwahnt. Die durch das 
Vorselialton dor Blenden bewirkte lutensitiitsaiulorung lilBt sieh theo- 
retisch berechnen. Sie ist projiortional dem Verlniltnis dor Id ache des 
freien Objektes zur Flaehe der Blendenollnung. 

1. Bei kreisfbrmigen Blenden, die als einfacbe Ringblende oder auch 
als verstellbaro Irisblondo ausgebildet sein konnen, crhalt man, worm 
dj und d a die Durchmcsser zweier BlondenbITnungen wind, als Licht- 
schwaehung in GroBenklassen 

dm -5 (logdj-logdjj). (1) 

2. Bei Sektorenblenden mit der WinkelolTnung des Sektors 0 ist das 

Verbaltnis der Intonsitatcn bei eingeschaltetem Sektor und bei freier 
Offnung ,I/J 0 0 /:h)0, und die Liehtsehwachung in (JrbBenklassen 

dm 2,5 log 0 /.‘WO. Man vertcilt die gesamte WinkelolTnung der 
Blende zwcckmn-Big auf mehrere gleiehfbrmig angeordnete I cilsektoren 

(Abb. 1). 
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3. Bei der Katzenaugenblende befinden sich zwei Platten mit gleich 
groBen quadratischen Ausschnitten (Abb. 2) in einem Rahmen vor dem 
Objektiv. Dieselben ktanen mittels Zahnradtriebes in der Richtung der 
Diagonale des Ausschnittes so gegeneinander bewegt werden, daB der 

Mittelpunkt der Offnung immer mit der 
Objektivmitte zusammenfallt. Die Licht- 
schwachung erfolgt proportional dem Qua¬ 
drat der Diagonale der jeweils freien Off- 
nung. Man hat daher fur zwei Stellungen 
der Ausschnitte mit den Diagonalen d x 
und d 2 , die an einer am Rahmen befind- 
lichen Teilung abgelesen werden kOnnen, 
als Helligkeitsdifferenz 

Am = -5(logd 1 -logd 2 ). (2) 

Bei dem Gebrauch von Blenden darf 
man den EinfluB der Lichtbeugung nicht 

Sektorenblende b (NachMuLL E R, au6er acht las8en ’ Da die Dimension des 
Photometrie der Gestime.) Beugungsbildes ernes Sternes im Fernrohr 

von der GrttBe der ObjektivOffnung ab- 
hangt, wird bei der Veranderung derselben durch die Blende auch der 
Durchmesser des Brennpunktbildes und des Netzhautbildes vergrOBert. 
Bei starker Abblendung treten auBerdem Struktuninderungen in den 
-- Bildcrn auf und geben zu 

_ _ o o o o |_ _ _ 

^ “a 77\ gg gig systcmatischen Fehlern 

\ \ A I B bei den Mcssungen AnlaB. 

fi jp Ferner bedingen die 
= o o v 0 spharisehen Abemitionen 

eine mangelhafte Strah- 

Abb. 2. Katzenaiigenblen.de. , . . , 

/at i at. 7 ■ , n x- v lenvereinigung der von 

(Nach Mullbk, Photometrie der Gestime.) " " 

den vcrsehiedenen Zonen 
des Objektivs herriihrenden Strahlen. Die durch Abblendung der Rand- 
zone bewirkte Lichtschwachung ist viel geringcr, als nach ihrer geome- 
trischen Flache zu erwarten ware. Werden Blenden verwendet, so ist 
die Zulassigkeit der oben angegebenen geometrischen Formeln fiir Ab- 
scliwachung durch besondere Untersuchungen und Beobachtungsreihen 
zu prtifen, besonders dann, wenn es sich um MeBblenden handelt. 

4. Zu den Blenden sind endlich noch die kleinen kreisrunden Dia- 


Abb. 2. Katzenaugenblende. 

(Nach Mullbk, Photometrie der Gestime.) 


phragmen zu rechnen, die in den Strahlengang der Vergleichslieht- 
quelle gesetzt und durch die Optik des Photometers in der Brennebene 
des Okulars als kiinstliche Sterne abgebildet werden. Moistens hefindct 
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sioh eine Anzahl von Diaphragmen verschiedener Gr5Be auf einer dreh- 
baren Scheibe kreisformig angeordnet, so daB man jederzeit ein dem Stern- 
bild mOglichst ahnliches Bild des kiinstlichen Stemes herstellen kann. 

b) Lichtschwachung durch Abstandsanderung bei extra- 
fokalen Beobachtungen. Bei fokaler Beobachtung der Sterne fallen 
die Brennpunkte von Okular und Objektiv zusammen. Wird das Okular 
aus dieser normalen Stellung verschoben, so erscheinen die punkt- 
formigen Sternbilder als intra- bzw. extrafokale Bilderscheiben. Die 
Flachenhelligkeit in diesen Scheiben ist umgekehrt proportional dem 
Quadrat des Abstandes d des Okulars von seiner Normalstellung. Fur 
zwei Stellungen d x und d 2 ergibt sich daher als Unterschied in den 
Flachenhelligkeiten 

Am = -5 (logd 1 -logd 2 ). (3) 

c) Lichtschwachung durch Absorptionswirkung von Gitter- 
blenden. Wird vor das Objektiv ein mit engem Maschendraht bespannter 
Rahmen gesetzt, so beobachtet man in der Brennebene das durch die 
Absorption des Gitters in seiner Intensitat geschw&chte Zentralbild und 
die Beugungsbilder verschiedener Ordnung. Wenn das Gitter fein genug 
ist, liegen die Beugungsbilder so weit vom Zentralbild entfernt, daB sie 
bei der photometrischen Messung desselben nicht stOren. Die Absorp¬ 
tionswirkung eines derartigen Gitters laBt sich theoretisch berechnen. 
Ist d die Drahtdieke, s der Zwischenraum, c»s+d die sog. Gitter- 
konstante, so betriigt die Lichtschwachung des Zentralbildes fur punkt- 
formige Sternbilder 

Am « -10 logs/(s i-d). (4) 

Dieselbe kann also berechnet werden, wenn die Dicke der Drahte und die 
Weite der Zwischenraume unter einem MeBmikroskop bestimmt werden. 
Die Gitterabsorption, die nach obiger Formel berechnet ist, wird aber 
nur bei einem schrgleichmaliigcn, gut gearbeiteten Gitter mit dem wirk- 
lichen Absorptionswert. ubercinstiinmen. Man muB daher den berech- 
neten Wert noch durch besonderc Bcobachtungsreihen kontrollieren. 
Dieses gcschieht. cntwcder durch Kichung im Laboratorium auf der 
oi)tisclien Bank odor durch Photometrierung einer Kequenz von Sternen 
mit gut bestimmten Hclligkeitcn mit und ohne Gitter. Derartigc Stern- 
folgen stchcn lieu to in geniigender Zahl zur Verfiigung. 1m allgemeinen 
stimmcn die nach versehiedenen Methoden ermitteltcn Worte dor (Jitter- 
absorption niebt vollstiindig iibercin. Man wird diejenigcn verwendcn, 
bei dercn Best.imniung die Versuchsbedingungen mogliehst dieselbcn wie 
bei den astrophotometrischen Beobachtungen am Himmel wind. 

d) Polarisation. In den StrahlengangdcH Hternes oder <ler Vergleichs- 
lichtquellc wird ein Polarisator und ein Analysator eingeschaltet, wobei 
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fur beid© dopp©lbrecheude Kristalle verwendet werden. Als Analyscitoi 
wird fast immer das Nicolsche Prisma verwendet, als Polarisator ent- 
weder ebenfalls ein solches oder aber ein Wollastoneschcs, Rochonsches 
oder doppelbrechendes Kalkspatprisma. 

Der auffallende Strahl, dessen Intensitat 1 sei, wircl bei der Doppel- 
brechung in zwei Strahlen gleicher Intensitat aufgespalten. Sind die 
Intensitaten der austretenden Strahlen I' und I", so ist I' - i el, 1" a cl, 
wo c die Schwachung des Liehtes infolge Reflexions- und Absorptions- 
verlustes im Polarisator darstellt. Die austretenden Strahlen sind senk- 
recht zueinander polarisiert, der ordentliche in Richtung des Haupt- 
schnittes, der aufierordentliche senkrecht dazu. Wabrend beiin Nieolschen 
Prisma nur ein Strahl austritt, weil der ordentliche Strahl (lurch Total- 
reflexion im Prisma fortgeschafft wird, treten bei den anderen Polarisa- 
toren beide Strahlen aus und sind senkrecht zueinander polarisiert. 

Das aus deni Polarisator austretende polarisierte Liclit. wird beim 
Durchgang durch den Analysator nach deni Malussclion (Jesctz in seiner 
Intensitat geandert. Bezeiehnet man den Winkel zwischen deni Haupt- 
schnitt eines doppelbrechondon Kristalls und der Polarisationseliene des 
einfallenden Liehtes mit «, so ist naeh dieseni (Jesctz die 1 ntensitat des 
austretenden ordentliehen Strahlen proportional cos'-u. die des auller- 
ordentlichen proportional sin 2 a. 

Das Nicolsche Prisma ist der beste Polarisator, da es vollkonnncn farli- 
los ist. Von den verschiedenon Pornien desselben ist diejenigo mit ge- 
raden Endflaehcn die am meisten benutzte, da Ixm dersclben Ueine seit- 
liche Versetzung des Straliles stattfindet und cine Versehicbung des Bildes 
bei Drehung des Prismas als Analysator vormieden wird. Die Kombina- 
tion zweier Nicolsclior Prisnien als liclitseliwueliendci Appaiat hndet 
man beimZOllnersehcn Photometer. Die Kombinationen der iibrigen oben- 
genannten Polarisatoron mit citiem Nieolschen Prisma als Analysator 
sind dagegen bei den zum Toil iiir Npozialzweeke gelmut(Mi Pbotoniet(*rn 
von PiCKisaiNO zur Anwendung gekomnien. 1st (/ der Winkel zwischen 
dem Hauptschnitt des Polarisators und des Analysators, so crlialt man. 
wenn zwei Nicolsche Prismen als ])hotomctriscli(‘r Moliapparat vcrwandt 
werden. fiir den aus dem Analysator austretenden Strahl 

I'- Jc1«jh*9- (•“>) 

Wenn eines der anderen Prisnien mit einem Nieolschen Prisma als 
Analysator koinbiniert wird, 

P - lei sin - v ((i) 

I" >cl cos 2 </>. 
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wobei in der Konstante c jetzt auch noch die Absorptions- und Reflexions- 
verluste im Polarisator und Analysator mit enthalten sind. 

e) Absorptionskeil. Wenn ein Keil aus neutralem oder gefarbtem 
Glas in den Strahlengang gebracht wird und I 0 die Intensitat des auf- 
fallenden, I die des austretenden Strahles ist und im Keil die Strecke x 
(Abb. 3) durchlaufen ist, so hat man I = I 0 c x ; c ist die Durchlassigkeits- 
zahl fur die Wegeinheit des Lichtes im Keil. Statt der Wegliinge fiihrt 
man zweckmaBig den Abstand y vom Keilende ein. Ist a der Keilwinkel, 
so hat man x=ytga und I = l 0 c ytK “. In GroBenklassen ergibt sich 

Am = -2,5ytgaloge, (7) 

und wenn K = -2,5y tgalogc gesetzt wird, dm =Ky. 

Die in GroBenklassen ausgcdriickte Helligkeitsschwachung (lurch den 
Keil ist direkt proportional deni Abstande y vom Keilende, in dcm das 
Licht den Keil passiert. Die Konstante K 
W'ird in GWiBcnklasscn ausgcdniekt und Keil- 
konstante gcnannt. Sie giht, wenn v in Zen- 
timetern ausgedriickt ist, die in GroBenklassen 
ausgcdriickte Lichtschwachung pro Zentimeter 
an. Die Keil konstante hiingt auBer von dem 
AbsorptionskoefVrzienten von dem Keilwinkel 
ah. Die Wahl der Keilkonstanten hiingt von 
der beabsichtigten Verwendung des Keiles ab. 

Keile fur MeBzwecke diirfen keine zu groBe 
Keilkonstante besitzen, wahrend man fiir 
Keile, die imr zur Abschwachung Aw lnten- 
sitlit dienen sollen, auch solche mit groBerer Steigung verwenden kann. 

Man kann brute Keile mit Konstanten von 1,5 GroBenklassen und von 
dcm Lange hcrstellen, so daB man llelligkeitsintervalle von 9 GroBen- 
klassen iibcrbrucken kann. Die Keile hestehen aus dem keilfdrmig ge- 
schliiTenen Absorpl ionsglase und einem Keile aus durchsiehtigem (das 
mit dem gleichcn Keilwinkel. Header sind so /aisamnumgeUittet, daB sie 
cine planparallele (ilasplatte bilden und die geometrisclien Verbiiltnisse 
des Strnhlenganges dcmenlsprerhend nielli wesentlich beeinllussen. 

Die Bestimnmng der Keilkonstanten erfolgt am einfaelisten (lurch 
photomet.risehe Vcrmessung einer Bribe von Standard-Stcrnen, d( k ren 
JHelligkeit.gena.u bekannt ist. Diese Mothoric bat den groBen Vorzug, daB 
die Keilkonstaute uuter dens( k lb(m Bedingungen bestimmt wird wie die 
photometrischen M< k ssung( k n, die mit dieser Konstanten reduziert worden 
sullen. Wird < 1 io Bestimnmng im Laboratoriuni vorgenommen, so kann 
auch hier ein kiinstlieher Stern, (lessen llelligkeit in einem meBbaren 
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Betrage geandert werden kann, verwendet werden. Die Reduktion der 
Helligkeiten des kiinstlichen Stemes kann mit Hilfe von Diaphragmen, 
Nicolsehen Prismen oder anderen Polarisatoren vorgenommen werden. 
Steht ein Zflllnersches Photometer zur Verfiigung, so kOnnen die kiinst- 
lichen Sterne desselben verwendet werden, wenn ihre Helligkeit mit dem 
Keilphotometer gemessen wird. Die Keilkonstante ist an mbglichst vielen 
Stellen des Keiles zu ermitteln, urn auch die Gleichf&rmigkeit des Keiles 
zu kontrollieren. 

Bei Verwendung derartiger Absorptionsglaser darf natiirlich die spek- 
trale Zusammensetzung des durchgehenden Lichtes nicht geandert wer¬ 
den. Die Glaser sollen also in dem Gebiete des visuellen sichtbaren Spek- 
trums eine gleichmaBige Absorption aufweisen. Die Herstellung derartiger 
Glaser ist bis heute nicht ganz gelungen. Viele Glaser zeigen eine mehr 
oder weniger groBe selektive Absorption, und die Lichtquellen erscheinen 
bei Betrachtung in der Durchsicht der Glaser rOtlich oder griinlich ge- 
farbt. Es kommen im visuellen Gebiet auf verhaltnismallig kurzen Wellen- 
langenbereichen starke Absorptionsschwankungen 1 ) vor. so dull grolie Vor- 
sicht bei der Verwendung derartiger Glaser geboten ist. Eine spektral- 
photometrische Priifung ist unbedingt erforderlich. 

AuBer zu MeBzwecken werden auch neutral gefarbte, entweder plan- 
parallel oder keilfbrmig geschliffene Glaser in den Strahlengang des 
Sterns oder des Vergleichssterns eingeschaltet, uin die Helligkeit derselben 
um konstante Betrage herabzusetzen. 

f) Filter. Farbige Filtergliiser, entweder als massive Glasplatten odor 
als gefarbte Gelatine zwischen diinnen Deckglasern, werden benutzt, 
uni die Verschiedenheit der Farbe des MeBobjektes mit der Vergleiehs- 
sternlichtquelle auszugleiehen. Bei astronomisch-photometrischen Mes- 
sungen besteht in dieser Hinsicht eine prinzipielle Seliwierigkeit. Die 
Sterne sind Strahler sehr holier Temperatur von BOOO-.'HHIOO", wiihrend 
fiir die Vergleichslichtquellen die heute allgemein benutzten elektrisehen 
Lampen mit hOchstens 2S00" zur Verfiigung stelien. Es ergeben sieh also 
besonders fiir die heiBeren Sterne der Typen B, A und F und G grolie 
Temperatur- und damit auch erhebliche Farbuntersehied(> gegen die 
Vergleichslichtquelle, welclie rbtlicher gefiirbt ist. Man mull (lurch Ein- 
schalten passender Blaufilter den Vergleichsstern kiinstlich an die F’arben 
der Sterne angleichen und findet daher in den Photometorn ein oder 
mehrere planparallele Blaufilter verschiedener Starke oder cinen Blaukeil, 
der eine kontinuierliche Farbiinderung gcstattet. 

J )R. MUllkr, UntDrKuehung(*n uber d(‘ii WilHin^srh(‘n I mid nru- 

trnlo K<*il<\ Astron. Kivr-lir. 229, 305. 1927. 
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Wahrend diese Filter nur zur Angleichung der Farbe dienen, werden 
auch Filter benutzt, um aus dem gesamten Licht von Stem und Ver- 
gleichsstern einen bestimmten Spektralbereich herausblenden zu kOnnen. 
Diese Filter gestatten monochromatische Helligkeitsmessungen auszu- 
fiihren, z. B. an veranderlichen Sternen. Solche Filter miissen natiirlich 
sorgfaltig hinsichtlich ihrer spektralen Durchlassigkeit untersucht werden. 


§ 3. Das Steinheilsche Prismenphotometer. 

Von der groBen Zahl der Photometerkonstruktionen, die zum Teil nur 
sehr wenig Anwendung gefunden haben, sollen hier nur diejenigen be- 
schrieben werden, die entweder noch heute im Gebraueh sind oder zur 
Ausfuhrung gro Ber und wich- 
tiger Beobachtungsreihen 
benutzt worden sind. Eine 
vollstandige Zusammenstel- 
lung der alteren Astrophoto- 
meter befindet sich in der 
^Photometric der (Jostirne“ 
von (}. Mur-nmi, forner ini 
Handbuoh der Astrophysik 
(Bd. II. 2) ini Abschnitt 
Visuellc .Photometric von 
Hassenstkin, in deni auch 
die neucren Photometer be- 
riieksiehtigt sind. 

Von den alteren Photo- 
metern ist das Steinheilsehe 
Prismenphotometer 1 ) boson - 
ders bemerkenswert, da bei 
demselben die Peobaehtung 
der Sterne oline Henutzung 
einerkiinstlicben Lieht quelle 
erfolgtund nicht ihre punkt- 
formigen Bilder, sond(>rn die 
Helligkeiten der extrafoka- 
len Keheiben verglichen wer¬ 
den. Das Objektiv des Photometerfernrohrs ist diametral durchsohnitten, 
und jede Halffre desselben cmpfangt nur das Licht eines der beiden 
zu messcnden Sterne. Um dieses zu crreiehcn, ist vor das Objektiv in 

1 ) C . A . Stwinhkil, Piemonte der H el lifjrkeitrtmossi ingen am ttternenhimmel. 
Miinehcn 1 S3 7. 



Ahb. 4. PriKnionphntmnot.or von C. A. Ktninhkiu. 
(Niw.h (i. JVI0 IjLmk, Photometric dor (Jestimo.) 
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dem oben ofEenen Wiirfel d ein totalreflektierendes Prisma vor der 
einen Objektivhalfte angebracht. Das zweite, die andere Objektivhalfte 
bedeckende, Prisma ist bei f um seine brechende Kante drehbar an¬ 
gebracht. Durch die beiden Prismen wird das Licht der zu verglei- 
chenden Sterne in die beiden Objektivhalften reflektiert. Jede der- 
selben laBt sich im Photometerfernrohr langs der optischen Achse 
verschieben, wobei die jeweilige Stellung an den auBen angebrachten 
Skalen m abgelesen werden kann. Im Gesichtsfelde des Okulars sieht man 
bei nicht fokaler Einstellung der Objektive die punktformigen Stem- 
bilder als halbkreisformige Scheiben. Zur Veranderung der GrflBe der- 
selben laBt sich die freie Offnung jeder der beiden Objektivhalften in 
ahnlicher Weise wie bei der Katzenaugenblende mittels der Sehrauben 
n und o, verkleinern. Die Lichtflachen der Sternbilder haben dann die 
Form von gleichseitigen Dreiecken, die mit einer Seite aneinanderliegen. 

Bei den Messungen werden die Objektive so lange versehoben, bis die 
Flachen der Sternbilder gleiche Helligkeit zeigen. 1st A 0 die Fokalstellung 
des Objektivs und sind A x und A 2 die Ablesungen fur die Kinstellung 
der Objektivhalften, wenn die Bilder gleich hell sind, so gilt fur die Inten- 
sitaten des Lichtes der beiden Sterne I x und 1 2 die Gleichung 

Ii : I 2 = (A 1 -A 0 ) 2 :(A 2 -A 0 ) 2 . (8) 

Zur Berechnung des Intensitatsverhaltnisses nuiB die Norma hstel lung A 0 
des Objektivs, bei der die Brennpunkte von Objektiv und Okular zu- 
sammenfallen, bekannt sein. Man kann aber die Bestimmung derselben 
umgehen, wenn man die Messungen auf beiden Seiten der Normalstellung, 
also intra- und extrafokal vornimmt. Sind A*, A 2 die Einstellungen auf 
der anderen Seite des Brennpunktes, so ist 

11 : 1 2 “ (A|-Aj,)*:(A , I - Ag) 2 . (SI) 

Ungleichheiten in den beiden Prismen und Objektivhalften kttnnen durch 
Wiederholung der Messung unter Vertauschung der Sterne eliminiert 
werden. 

Das Steinheilsche Photometer ist nur wenig zur Anwendung gelnngt, 
trotzdeni es photometriseh einwandfrei ist und die erreiehto <-Jenauigkeit, 
wie die Beobachtungen von Stjcinhril und Kkidkl 1 ) zeigen, durehaus 
befriedigend ist. Es ist vielmehr das unhandliehe MeBverfahren und die 
Unbequemlichkeit der Handhabung, im Vergleicb mit anderen Photo¬ 
meter^ weshalb dieses Photometer keine Verbreitiing gefunden hat. 
AuBerdem bedingt die Verwendung extrafokaler Bilder einen erhehliehen 
Lichtverlust, so daB nur die helleren Sterne beobachtet werden kttnnen. 

*) L. Seidel, Rcsultato photomotriHchcr Messungen. Ahh. Ihiyr. Aknd. Wiss. 
9. 1862; HolligkeitsmeHsungon an, 208 Fixsternen, Abh. B t\yv. Akiid. Wish. 10. ]860. 
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§ 4. Das Zollnersche Astrophotometer. 

Das am meisten gebrauchte Photometer ist das von Zollner in der Mitte 
des vorigen Jahrhunderts konstruierte Polarisationsphotometer 1 ). Abb. 5 
zeigt dasselbe als selbstandiges Instrument in der endgiiltigen Form, 
die ihm Zollner gegeben hat. Heute wird das Instrument meistens als 
Zusatzapparat, der an ein beliebiges Fernrohr gesetzt werden kann, gebaut. 



Al)l>. r>. 

Asi mpholomrtrr von K. Zollnku. (Niich MOijLicit, Photomctrie tier < test irne.) 

Der kunstliehe Stern wird (lurch das Diaphragma o' im seitliehen Photo- 
meterrohr, welches sich im Ntrahlengang der Lampe F befindet, erzeugt. 
Die Negativlinse m and die Sammellinse f entwerfen nach Reflexion der 
Lichtstrahlen an der Vorder- und Riiekseite der miter 4f>" gegen die 
optische Achse geneigten durehsiehtigen (ilasplatte zwei punktfbrmige 
Hilder g d(\s Diaphragmas in der Rrennebene den Fernrohrs AH. Im 
Okular o Nieht man daher nehen dem Brennpunktsbild des zu moHsenden 
Sternes h zwei kiinstliche Sterne. Im Photometerrohr befinden sicli als 
jihotometrischer Apparat zwei Nieolsche Prismen i und h, ferner eine 

*) K. ZoiiiiNKU, (irtmdziigc rincr iillgcmcincn Pliolnmclrir der (JcHlirne. Berlin 
18 (> I. 

38 n 


Ilimdli. (I. M\|XTim<‘n( nlpliy hIU, ltd. XXVI. 
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Bergkristallplatte 1 und ein Nicolsches Prisma k als Colorimeter zur 
Farbung des Lichtes der Vergleichssterne* 

Das Nicolsche Prisma i kann zusammen mit dem Colorimeter gegen 
das fest mit dem Photometerrohr verbundene Prisma h gedreht und die 
Drehung am Intensitatskreis n, n' abgelesen werden. Da das yon der 
Glasplatte reflektierte Licht seine grOBte Intensitat hat, wenn es in der 
Einfallsebene polarisiert ist, ist der Hauptsehnitt des Prismas h ent- 
sprechend zu orientieren. Die Messung geht in der Weise vor sich, daB 
der zu messende Stern neben den fur die Beobachtung benutzten kiinst- 
lichen Stern gestellt und durch Drehung am Intensitatskreise Cleichheit 
der Helligkeit von naturlichem und kiinstlichem Stern hergestellt wird. 
Da die Erfahrung zeigt, daB die Beurteilung der Cleichheit der Hellig- 
keiten von der relativen Stellung des Sternes zum kiinstlichen Stern ab- 
hangt, werden meistens vier Einstellungen gemacht, bei denen der Stern 
der Reihe nach liber, unter, rechts und links neben den kiinstlichen Stern 
gestellt wird. 

Der Intensitatskreis wird meistens so orientiert, daB bei senkrecht ge- 
kreuzter Stellung der Nieol-Hauptschnitte, also bei ausgelOsehten Ver- 
gleichssternen die Ablesung 0 erhalten wird. Fur die Ablesung t/> hat man 
dann nach den Formeln auf S. 588 als Intensitat des austretenden Strahls 

\” Je I sin 2 ^ (10) 

und als HelligkeitsdifTerenz in (JrOBenklassen fiir zwei Ablesungen 

/lm (logsin^j-logsiny 2 ). (11) 

Die Reduktion der Beobachtungen nach dieser Formed kann man wosent- 
lich durch eine Tafel 1 ) erleiehtern. Am SchluB dieses Beifrages ist cine 
derartige Tafel gegeben, welche die Werte von 

J 5 (log sin log sin 5 ) (12) 

enthiilt. Die zu den Ablesungen ?/>, und gehorige HelligkeitsdilYerenz ist 
dami/lm J, — »1 2 , wo J, und .I 2 diezu </», und y^g (l ld>rigen Tafel wort esind. 
Die Beobachtungsgenauigkeit ist nieht die gleiehe fiir den ganzen 
Ablesungsbereich. Bei gmBen Ablesungen andert sich die Helligkeit nur 
sehr vvenig, praktisch lindet zwisehen 50° und 00 keine merkliehe I ltdlig- 
koitsanderung stall. Bei kleinen Ablesungen andererseits ist di(‘ Hellig- 
keitsandening so groB, daB die Kinstell- und Ablesegenauigkeit in<*ht 
mehr ausreicht. Man wird daher nur den mittleron Bereich von etwn 
10" bis 50" fiir Mcssnngen vervvenden. Diesem Interval I entspriebt cine 
HelligkeitsdifTerenz von ca. 2,5 (JroBenldassen. Die Ablesungen am 
Intensitatskreis ergeben nur dann den Winkel y\ wenn 1 km senkreeht 

‘) Rcobnchtim^scigt'biiissi* Stcmwartc Brrlin Nr. 14. I DIO. 
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gekreuzter Stellung der Nicolschen Prismen 0 genau abgelesen wird. 1st 
dieses nicht der Fall, so muB eine Indexkorrektion an die Ablesungen 
angebracht werden und der Wert derselben bestimmt werden. Hierzu 
entfernt man das Diaphragma und bestimmt die Stellung des Intensitats- 
kreises, in der das Licht der Vergleichslampe vollstandig ausgeloscht wird. 
Ferner ist die Exzentrizitat des Kreises aus den Ablesungen zu eliminieren, 
entweder durch Ablesung des Kreises bei den Messungen in alien vier 
Quadranten, wenn man nicht vorzieht, durch besondere Untersuchungen 
die Exzentrizitat zu bestimmen und die Ablesungen danach zu verbessern. 

Das Nicolsche Prisma k und die Bergkristallplatte laBt sich gegen 
das System der Nicolschen Prismen i und h drehen. Das in k polarisierte 
Licht wird in der Bergkristallplatte in zwei senkrecht zueinander polari¬ 
sierte Strahlen zerlegt, die einen Cangunterschied aufweisen und bei der 
Wiedervereinigung im Nicol i zu Polarisationsinterferenzen AnlaB geben, 
wodurch eine Fiirbung des Lichtes bewirkt wird. 

Eine Starke der Bergkristallplatte von 5 mm geniigt, urn die bei 
astronomischen Beobaehtungen vorkommenden Farben vom Rot bis zum 
Violett durch Drchung des Nicolschen Prismas k gegen das Prisma i 
zu erhalten. Der Winkel zwischen den Hauptschnitten der Prismen, von 
dein die jewcilige Farbe abhiingt, kann an dem sog. (Colorimeterkreis 
abgelesen werden. Durch die Ablesung am (Colorimetcrkreis ist die Farbe 
eindeutig bestimmt, man hat nur den Nfullpunkt des Kreises zu bestim- 
men. Hierzu wird die Bergkristallplatte entfernt, das System der Nieols k 
und i auf grblite Helligkeit gestellt und dann das Nicolsehe Prisma i 
bei herausgenommenem Diaphragma. so lange gedreht, bis das Licht der 
Vergloirhslampe verschwindet. 

ZdhLNHit hat. das (Colorimeter nicht nur zum Farben der Vergleiehs- 
sterne, sondern auch zur Messung der Farben der zu beobaehtenden 
Sterne benutzt. Die Polarisationsfarben sind aber eigentiimliehe Miseh- 
farben, die bei gleiehmiiBiger Drchung der Farbkreise vom Violett schnell 
ins Blau und (hum langsam (lurch (biin nach (Sell) und allmiihlich durch 
(Sell) nach Orange iihergehen. Es fell let) die Obergilnge von den weiBen 
zu den hlauen Farbtonen, die bei den weiBen Sternen vorkommen. Fiir 
rote und gel be Sterne linden sich ammhernd cntsprcchende Farben vor. 
Aus diesem (Srunde ist auBer von Zollnku selbst das (Colorimeter nie 
wieder zur bestimimmg von Sternfarben verwendet worden. 

Die mangel hafte (Jbereinstimmung der Farben der Vergleichssterne mit. 
(lenen der Sterne bat man (lurch Hinschaltung von Blaugliisern zu be- 
seitigen versueht. Pei einigen Photometern hat man iiberhaupt auf das 
(Colorimeter verzichtot und sich auf die Kinsrhaltung von Blaugliisern 
beschriinkt. 


J. Hellerich: Visuelle Photometrie. 


)ie neueren Konstruktionen der Photometer vom Zollner-Typus weisen 
ige Abanderungen auf. Ceraski 1 ) hat den Mefibereich des Photo- 



h. (>. Zollnersclx's Photometer imch (i. MOllkii. (Nacli Nkwcom ii-Knoulmann.) 

3 ters dadureh wesentlich vergrOlicrt, <l<i!3 or seitlich gegenuber dem 
lotometerrohr ein zweites anbraehte. In demselbcn erbliekt man den 

ki'mst lichen St (‘in (‘in Inch, wiih- 
■ ■ - ■/ rend der zu messende Stern jetzt 

an der Vorder- und Hiickseite der 

H r |___ (Jlasplatle rellekt i(*rt wird. Da 

® mm | (g£ ^ diese relleld ierten Milder zwei his 

'j_ ^jij | ^ drei DroIJenklassen sehwncher als 

^ ^ die (1 ir(*kt (Mi sind, kann man (lurch 

H % dieses zweite Photonirterrnhr hel- 

Oj lere Sterne beohachten und den 

,\|>l>. 7. Ziillneiwlicx I’lioldmctiM' nm-h MrBlimMi-ll uni «'U. «ltvi < iWVUcn- 
n. Komkniikimi (Asli-cn. Niwlir.) klaHWMi ohm' WVclisH (l(‘s Fcm- 

rohrs erweitcrn. 

Kin von (i. Mu luck (Abb. <>) fiir das Potsdamer Observatorium kon- 
ruiertes Photometer benutzt als Licht(|iielle fiir den ki'instlichen Stern 
eht das direkte Lieht der Photometcrlampc, sondcrn das an (‘iner 
einen versilberten Olaskugel rellekt ierte Lieht, welches vorhcr (lurch 


Abb. 7. Zollnerschcs Photoini'iiT imcli 
II. Rokhnuuiuj (Astron. Nadir.) 


) W. Ckkaski, Aimales <le PObservaloire dr Moseou 1, 2. 1SSC>; 2, 4. IIMI2. 
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die Irisblende geht. Durch dies© Anordnung wird eine bessere tJberein- 
stimmung des Aussehens des ktinstlichen Stemes mit dem zu messenden 
natiirlichen Stern erreicht. 

Ein von Rosenberg 1 ) konstruiertes Photometer des Zollner-Typus 
(Abb. 8) kann sowohl zur Messung von punktfOrmigen Sternbildern als auch 
von Flachenhelligkeiten benutzt werden. Abb. 7 zeigt dasselbe alsFlachen- 
photometer. Das Licht der Lampe fallt durch die Revolverblende B1 
auf eine Mattscheibe M und kann durch die beiden drehbaren Nicolschen 
Prismen N 2 und N 2 meBbar verandert werden. P ist ein Lummer-Brodhun- 



Al)l>. S. Znllnersrhrs Photometer 
tun 2(> <*m-.\<|iiiitorual < 1 cm- Hamburger Stern warte in Hergedorf. 

Wiirfel, (), und () 2 zwei Okulare. do naehdem man das Okular O, odor 0 2 
benutzt, si(‘ht man (Urn von der Lampe erhellten Spiegel auf den vom 
Lampenlieht erleuehtefen Hintergrund projiziert. Die beiden Keile K t 
und K a sindein Plaukeil bzw. ein N(mi t ralglaskeil. Der Blaukeil dient zur 
Anpassung d(‘r Fnrbe der Vergleirhslampe, kann aber am^li zur Karb- 
messung benutzt werden. Der Neutralglaskeil, der mit Hilte der Nieol- 
sehen Prismen geeield werden kann, dient zur Erweiterung <U^s MeU- 
bereirhes derselben. Soli das Instrument zur Messung von Pnnkthellig- 
keiten benutzt werden, so wird der Lmnmer-lbodhun-Wiirfel gegen eine 
pbmparalkde, 4f> gegen (lit 1 optisebe Achs(‘ geneigte (dasplatte aus- 
geweehselt und an Stelle des Okulars () 2 eine versilberte (daskugel 

1 ) II. Kosknukko, Phntnmetrisehe Messuagcii <lrr MoMdobcrflaclH* und (bis 
Placlicnpliolomrlrr der Sternwnrte ()rstrrl»erg. Aslrun. Nuelir. 2L4, 137. 11)21. 
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eingesetzt. Die an der Glaskugel gespiegelten, von der Glasplatte reflek- 
tierten Bilder bilden die kiinstlichen Sterne* 

Eine Spezialkonstruktion 1 ) des Zollnerschen Photometers fur Durch- 
musterungszwecke ist das fur das Potsdamer Observatorium gebaute 



Abb. J). ZoIlnersolioK Photomator, azimutal montiort. 

Fin- ])urdnmistcriings'/wcc*U(‘. (Nach <b Mui.lkk, PhntnmM rir dor (Jcstirnr.) 

Instrument, welehes zur Beobaehtung der Potsdamer I )urrhmwstmmg 
benutzt worden ist (Abb. <>). Wahrend die lusher besohriobenen Photo¬ 
meter als photometrisehe Hilfsapparate, die an ein boliebiges Eernmhr 


J ) (h Muller, Publ. Astroph. Ohs. Potsdam 8. ISM. 
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gesetzt werden kOnnen, gebaut sind, ist bei diesem Instrument das 
Photometer fest mit einem gebrochenen Pernrohr, das in azimutaler 
Montierung aufgestellt ist, verbunden. Hierdurch wird die Benutzung 
eines Zenitprismas vermieden, welches bei den photometrischen Beob- 
achtungen sehr leicht zu Fehlern AnlaI3 gibt, da es fur den Beobachter 
schwierig ist, sein Auge in unveranderter Lage zum Prisma zu halten. 
Der Beobachter blickt bei diesem Instrument stets in derselben Rich- 
tung horizontal in das Okularrohr H. Das Objektiv des Pernrohrs von 
67 mm Offnung und 700 mm Brennweite kann gegen zwei andere Objek- 
tive von 36,5 mm und 350 mm Brennweite bzw. 21,5 mm Offnung und 
137 mm Brennweite, die bei x bzw. y eingesetzt werden, ausgewechselt 
werden. Piir alle Sterne von der ersten bis zur siebenten GrbBe kann man 
durch passende Wahl unter diesen Objektiven erreichen, daft ihre Bilder 
im Photometer punktformig erscheinen. Das Licht der Lampe P wird 
durch die totalreflektierenden Prismen k und i in das Photometerrohr 
geworfen und (lurch die Linsen e und m die Lampe als Lichtfleck auf der 
Diaphragmascheibe n abgebildet. 

Die Spiegel u, v, w und das totalrefiektierende Prisma t dienen zur 
Beleuohtung der versehiedcnen Kreise durch die Photometerlampe. 

Piir Beobachter mit dem Zollnersehen Photometer empfiehlt sich die 

Bestimmimg der sog. Intensitatskurve. Hierzu wird ein naturlieher oder 

kiinstlicher Stern der Reihe naeh mit dem verschicden gefarbten kiinst- 

lichen Stern des Photometers verglichen und jedesmal am Intensitats- 

kreis wieder die Gleiehheit. der Helligkeit hergestellt. Preilich wird die 

Beurteilung der Gleichheit von Hclligkeit.cn mit wachsendem Parbunter- 

schicd immer schwieriger. Ist ty die Ahlesung des Intensitatskreises, bei 

der fur die Stellung fi des Golorimeterkreises Helligkeitsgleiehheit beob- 

aehtct. wird, und wird der kleinste Wert von (y mit r/» 0 bezeichnet, so ist 

das logarithmische Verhaltnis der Intensitiiten V gegehen durch die 

Gleichung , > 

logv 1( )g si n £ </>~ log si n*y 0 . (13) 

Werden die Wcrte von logV als Punktion der (‘olorimeterkreis- 

ablesungen fi auf'getragcm, so crgiht- sich die sog. Intcmsitatskurve. 

G. Mi'LLKK 1 ) hat s<*in<‘ Bcobachtungon (lurch Para-heist■iieke dargestollt, 

also in der Bonn t >r , , , 

log V a i h ft i c/P , (14) 

flit* seine cigcncn Beobacht ungen ergibt sich 

logV 1,7S0 -0,03231 fi i 0,0001 461 fi' 1 . (15) 


1 ) <i. Mi'U.KU, Niolnmclrischi* l : nt nsuclum^rn. I’ulil. Aslroph. ()l>s. Potsdam 
3, 231. ISK3. 
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J. Hellerich: Visuelle Photometric. 


Bine theoretische Ableitung der Kurve ist von de Sitteb 1 ) gegeben 
worden, der fur dieselbe die Formel 

logV = log(l +K)-log[(.l + K)cos2(/9-/l 0 )] (16) 

findet und unter Benutzung der bekannten Empfindlichkeitsfunktion des 

Auges fiir eine Dicke der 
Bergkristallplatte von 
d 5,00 mm die folgenden 
Werte der in der Formel 
vorkommenden Konstan- 
ten K. und ft n erhalt: 
K 0,831, p 0 lisi’sa. 

Mit diesen Wcrten ist die 
in der Abb. 10 gezeichnete 
theoretiaoho Intensitats- 
Abb. 10 . Intonsitatskurvo kurve berechnet. Die Be¬ 

des Zollnerschen Photometers nach W. de Sitter. Htimm|I|1K (U , r l nt ensitats- 

kurve gibt dem Beobachter durch Vergleich dorselben mit denen anderer 
Beobachter Aufschluil iiber etwaige Abweichimgen aeinea Nehsinnes in 
physiologiacher Beziehung, insbeaondere hinsiehtlieh der Knrbonempfind- 
lichkeit und Farbenblindheit. 



§ 5. Die Photometer von Pickering. 

Pickering hat bei den versehicdcnen von ibm konstiuierton IMioto- 
metern von der Eigensehaft der Doppelbreehung des Richies in <k*n nls 
Polariaator benutzten einaehsigen Kristallen (icbrauch gcmncht, ini 
Uegensatz zu den ebon bcHehriebenen Zbllnerschcn Photometeni, bei 
denen der ordentliehe Strabl (lurch Total reflex ion an der KiUllnohi* der 
beiden Prismen des Polarisators fortgeschalTt wird. Das wieldigste der 
Piekeringschen Photometer ist das Meridianphotometer'-). Dasselbe ist 
spcziell fiir Durehmusterungszweeke gebaut worden und lud zur lteob- 
achtung der Revised Harvard Photometry gedient. Kidspreeheml seinem 
Vcrwendungszweok hat es eine feste Aufstellung erhalten und Ix'steld 
aus zwei in der Ost-Westriehtung gelagerten, in einem Hol/.Uasten be- 
findliehen Rohren, die die beiden Objektive A und It tragen. Das Objck- 

i) W. dk Sittkii, PbtT die Intriisitatskiirvo bei Heoliiiclil unjrcn mil (loin Znllnrr- 
schen Photometer. Astron. Naelir. 163, (15. 11103. 

»)N. C. Pkikkiunu, Aim. Harvard Poll. Ohs. 14, 1 (Heselireilniiiu des zwei- 

isollinen Meridimipl.ot.eters). Ann. Harvard Poll. Ohs. 23. I. I (llesolireihi.nii des 

vierzdlliKen Mendiaiiphotometers). Ami. Harvard Poll. Ohs. 70. 1 (Hesehrciluuig 

di>s zwolfadlligpii Mri , i<liuii]>h()tom( , t(‘rs). 
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tiv A dient zur Beobachtung des zu messenden Stemes, B zur Beobachtung 
des Vergleichssternes. Das Licht der Sterne wird duroh zwei vor den Ob- 
jektiven unter 45° Neigung gegen die optische ■ Achse angebrachten 
Spiegeln C und D in die Rohre reflektiert, deren optische Aohsen etwas 
gegeneinander geneigt sind, so daB die Brennpunkte zusammenfallen 
und durch ein gemeinsames Okular fokussiert werden kftnnen. In der 
Nahe des Brennpunktes befindet sich ein aohromatisiertes Kalkspat- 
prisma. 

Dasselbe ist eine Kombination aus einem Kalkspat und einem Kron- 
glasprisma, dessen Brechungsexponent mit dem fur den auBerordentlichen 



Abb. 11. VierzClliges Meridianphotometer von Pickering. 
(Nach Handbuch d. Astrophysik, Bd. 2, 2.) 


Strahl im Kalkspat geltenden Brechungsexponenten ubereinstimmt. 
Durch den Kanadabalsam wird der auBerordentliche Strahl nicht ab- 
gelenkt, sondern nur seitlich versetzt. Der ordentliche Strahl erfahrt da- 
gegen eine merkliche Ablenkung. 

Durch passende Wahl der brechenden Winkel der Prismen kann fast 
vollstandige Achromasie der austretenden Strahlen, die senkrecht zu- 
einander polarisiert sind, erreicht werden. Der Trennungswinkel dieser 
Prismen wird gleich dem Neigungswinkel der optischen Achsen der 
Objektive gegeneinander gewahlt, so daB von den beiden zu beobachten- 
den Sternen das ordentliche Strahlenbiindel des einen mit dem auBer¬ 
ordentlichen des anderen zusammenfallt, wahrend die beiden nicht 
weiter benutzten konjugierten Strahlen durch Okularblenden abgefangen 
werden. Zwischen dem Okular und dem Auge befindet sich ein Nicolsches 
Prisma als Analysator, durch dessen Drehung die beiden Bilder auf 
gleiche Helligkeit bei der Messung gebracht werden, indem gleichzeitig 
das eine Bild heller, das andere schwacher wird. 

Nach S. 588 hat man fur die Intensitaten der aus dem Analysator 
austretenden Bilder, wenn I x und I 2 die Intensitaten der beiden Sterne 

sind Ij - i C! i! sinV; I, - i c 2 1 2 sinV. 

1'i-icJjCosV; 1*2 - ic 2 I 2 cos 2 95- 


38b 


(17) 
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J. Hellerich : Visuelle Photometric. 


Die Konstante o hat hier fur die heiden Sterne verschiedene Werte, 
da sie die Lichtverluste infolge Reflexion an den beiden Objektivspiegeln 
enthalt. Da bei der Messung f 2 ' - Ii ist, so erhalt man 




■Jm--2,5log--5logtggj. 

c 2 


(18) 


Ci/o 2 wird im allgemeinen nicht merklich von 1 verschieden sein, so dafi 
das erste Glied nur kleine Werte annimmt, sein Wert wird durch be- 
sonders angelegte Messungen ermittelt. 

Der Vorteil des Pickeringschen Photometers liegt in der Benutzung 
eines natiirlichen Vergleichssternes. Gegeniiber dem alten Steinheilschen 
Photometer hat es ferner den Vorzug, daB nicht extrafokale, sondern 
fokale Bilder verglichen werden. Nachteilig dagegen ist der nut der Zer- 
leg ung durch das Kalkspatprisma verbundene Lichtverlust und die 
durch die Doppelbrechung verursachte Verschlechterung der Bilder. 
Endlich ist noch vom beobachtungstechnischen Standpunkt aus bedenk- 
lich, dafl Vergleichsstern undMeBobjekt teilweise an ttelir verschiedenen 
Stellen des Himmels stehen und eine groCe Gleichmaliigkcit der Durch - 
sicht iiber den ganzen Himmel als unbedingte Voraussetzung fiir die 
Beobachtungen verlangt wird. 

Die Reflexion an den Spiegeln und der in den Strahlengang des Sternes 
eingeschaltete Polarisationsapparat bedingen erhebliehe Lichtverluste, 
so daB mit den benutzten Objektivcn von 2 und 4 Zoll OfTnung nur die 
helleren Sterne beobachtbar sind. Fiir die Bcobachtung schwiichorer 
Sterne haben Pickbeing und Wendell spiiter ein zwdlfzblliges Meridian- 

photometer benutzt,; bei deniselben ist 
aber oin McBkcil und eine kiinstliehe 
Vcrgleichslichtquelle verwendet worden. 

AuBer dom Meridianphotometer hat 
Pickkeing noch mehrere Photometer zur 
Beobachtung von Doppelsternen und 
Voranderlichcn verwendet, die al>er als 
Zusatzapparatean jedes Kernrohr ansetz- 
bar konstruiert sind. Diene Photometer 
tragcndicBezeichnungen H, R, W undT. 

Bei demPhotometer H l ) (Abb. 12) be- 
findet sich in dem an vStelle des Okulars 
einzusetzenden Rohres E ein Rochonsehes I)op]>elbildprisma h, das 
mittels der Schnur G langs der optischen Aehsc verschoben werden 
kann. Zwischen dem Auge und dem Okular ist als Analysator ein Nieol- 

!) E. C. Pickering, Ann. Harvard Coll. Obs. 11, 4. 1879. 



Abb. 12. 

Photometer H von Pickeiunu. 
(Nacli Ann. Harvard Coll. Obs. 11.) 
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sches Prisma eingeschaltet, dessen Stellung am Index D des geteilten 
Kreises C abgelesen werden kann. Infolge der Doppelbrechung im 
Rochonschen Prisma wird ein Lichtstrahl beim Durchgang durch das- 
selbe in zwei Strahlen zerlegt, von denen der auBerordentliche abgelenkt 
ist. Betragt die Winkelablenkung im Prisma co und ist d der Abstand 
desselben von der Brennebene, so ist die lineare Distanz der Bilder in 
der Brennebene s = dtgrx>. 

Ist ferner 8 der Winkelabstand der zu messenden Sterne am Himmel, 
so ist fur ein Fernrohr mit der Brennweite f die Distanz der Brennpunkts- 
bilder S=ftg<5. Durch Anderung des Abstandes d von der Brennebene 
kann die Distanz der konjugierten Bilder s innerhalb gewisser Grenzen 
geandert und gleich dem Abstand S der Bilder beider Sterne gemacht 
werden. Es fallt dann das ordentliche Bild des einen Sternes mit dem 
abgelenkten Bild des anderen nahe zusammen, und die Bestimmung der 



Abb. 13. Photometer R von Pickering. (Naeh Ann. Harvard Coll. Obs. II.) 


Helligkeit erfolgt in derselben Weise, mit Hilfe des Nicolschen Prismas, 
wie oben beim Meridianphotometer. Bei dem von Pickering benutzten 
Prisma bet nig t die Winkeltrennung der Strahlen ungefahr 1°, und die 
konjugierten Bilder eines Sternes in der Brennebene ktinnen in eine 
maxi male lineare Entfernung voneinander gcbracht werden, die bei der 
Brennweite des Fernrohrs f- 6800 mm eincr Distanz von 64 Bogen- 
sekunden am Himmel entsprieht. Man kann also mit dem Photometer 
Sterne mit Distanzen bis zu 1' vergleiehen. 

Uni Sterne mit grOberen Distanzen vergleiehen zu kOnnen, sind in 
dem Photometer R 1 ) (Abb. 13) statt des Rochonschen zwei hinter- 
einandcrgesetzte Wollastonesehe Prismen verwendet. Die Winkcltren- 
rmng betragt 1°40', und durch Verschiebung der Prismen kOnnen bei 
demselbcn Bcobaehtungsfernrohr wie oben Sterne bis zu 6 Bogen- 
minuten Distanz beobachtet werden. Bei dem Photometer W ist nur 
eines der Wollastoneschen Prismen vorschiebbar. Die Winkeltrennung 


D O. C. Wendell, Ann. Harvard Coll. Obs. 69, 2. 1903. 
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J. Hellebioh : Visuelle Photometrie. 


der austretenden Strahlen betragt daher nur 50'. Beim Photometer T 1 ) 
(Abb. 14) k&nnen in Verbindung mit demselben Refraktor Sterne bis zu 
i° Distanz verglichen werden. In den Strahlengang ist das aus Kron- und 
Flintglas bestehende achromatische Zwillingsprisma OPO eingeschaltet 
und bewirkt eine Ablenkung jedes der Sternbilder um 2° 15'. Das Prisma 
kann langs der optisehen Achse verschoben werden. Im Brennpunkt P 
befindet sich femer das Doppelbildprisma G, dessen Winkeltrennung 4° 
betragt, dieselbe ist also annahernd gleich der Gesamtablenkung durch 
das Doppelprisma. Das ordentliche Bild des einen Sternes und das aufier- 
ordentliche Bild des anderen werden daher nahe zusammenfallen und 
kOnnen durch Drehen des als Analysator eingeschalteten Nicolschen 



Abb. 14. Photometer T von Pickering. (Nach Ann. Harvard Coll. Obn. 11.) 


Prismas B auf gleiche Helligkeit gebracht werden. Dio nicht bonutzten 
Bilder werden wieder durch eine Blende A abgefangen. 

Mit dem Photometer H sind in Cambridge 1877-1880 Messungen an 
den Jupitertrabanten und an Doppelsternen ausgefiihrt worden. Die 
Apparate R, W und T hat Wendell benutzt zur Durohfuhrung aus- 
gedehnter Beobachtungsreihen in den Jahren 1892-1912. Dieselben be- 
treffen Helligkeitsmessungen an Satelliten, kleinen Planeten und Doppel- 
stemen, sowie die Bestimmung des Lichtwechsels von veranderlichen 
Stemen 1 ). Polarisationsphotometer, vom Typus der Pickeringschen, sind 
auch in neuester Zeit von Dugan 2 ) in Princeton und Danjon 3 ) in StraB- 
burg benutzt worden. Die Ergebnisse dieser Beobachter zeigen, daB man 
eine sehr befriedigende Genauigkeit mit diesen Instrumenten erzielen 
kann. Der mittlere Fehler einer Helligkeit ergibt sich fur diese Beob¬ 
achtungsreihen von der GrOBenordnung ± 0“06. 

Die hier beschriebenen Photometer von Zollner und Pickering sind 
die am haufigsten fur die Bestimmung punktformiger Sternhelligkeiten 
benutzten Instrumente. Beide besitzen ihre Vorziige und ihre Nachteile. 
Die Pickeringschen Photometer haben den groBen Vorteil, daB sie natiir- 

x ) O. C. Wendell, Ann. Harvard Coll. Obs. 69, 3. 1903. 

2 ) R. S. Dugan, Contr. Princeton Obs. Nr. 1. 1911. 

8 ) A. Danjon, Ann. Obs. Strasbourg 2, 1 , 72. 1928. 
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liche Sterne zum Vergleich benutzen, freilich ist mit der Doppelbrechung 
auch eine Lichtschwachung verbunden, die die Benutzung grOfierer In- 
strumente erfordert. Ferner mussen bei Photometern vom Typus R, H, 
W und T passende Vergleichssteme in derNahe des zu messendenObjekts 
vorhanden sein, was eine gewisse Beschrankung der Beobachtungen be- 
dingt. Das Zollnersche Photometer ist hiervon unabhangig, hat aber den 
entschiedenen Mangel, dafi die kiinstlichen Vergleichssteme in ihrem Aus- 
sehen von den anderen Sternen stark abweichen. Besonders bei unruhiger 
Luft sind die naturlichen Steme nicht scharf begrenzte Scheibchen, son- 
dem sehen strahlenfOrmig aus und befinden sich in standig wallender 
Bewegung im Gegensatz zu den ruhigen, scharf begrenzten Bildem der 
kiinstlichen Sterne. Nach kurzer Betrachtung im Fernrohr wird man 
niemals im Zweifel sein, welche von den verschiedenen Objekten im 
Gesichtsfeld die kiinstlichen Steme sind. Sehr verschiedenes Aussehen 
kann man durch sorgfaltige Wahl des Diaphragmas vermeiden. 

§ 6, Die Keilphotometer. 

Da die Benutzung der Polarisationsphotometer besonders bei Messung 
grOBerer Helligkeitsunterschiede groBe Ubung erfordert, werden ihnen die 
Keilphotometer vielfach vorgezogen. Dieselben sind in zwei Formen zur 
Anwendung gelangt. Die alteren Keilphotometer arbeiten nach dem Aus- 
lOschprinzip, wie das Pritchardsche und das Miillersche Photometer. Die 
neueren Photometer werden als Gleichheitsphotometer benutzt und sind 
ahnlich dem Zollnerschen Photometer konstruiert, an Stelle der Nicol- 
schen Prismen befindet sich bei diesen Instrumenten ein Absorptionskeil. 
Von den Photometern dieser Art sollen hier dasjenige von Pickering 
und das Photometer von Graff beschrieben werden. 

§ 7. Das Pritchardsche Keilphotometer. 

Dieses von Pritchard 1 ) zu einer photometrischen Durchmusterung 
der helleren Sterne benutzte Instrument ist in Abb. 15a abgebildet. Das- 
selbe ist ein Keilphotometer, welches nach dem Auslftschverfahren 
arbeitet. Zwischen Auge und Okular befindet sich der senkrecht zur 
optischen Achse im Rahmen a mittels des Triebes b bewegliche MeBkeil 
aus Neutralglas. Bei der Messung wird der Keil so lange verschoben, bis 
der zu messende Stern auf dem Untergrunde des Fernrohrgesichtsfeldes 
verschwindet. Die Stellung des Keils wird an der Teilung c abgelesen. 
Zur Fixierung der Lage des Auges ist vor dem Keil ein Augendeckel 

x ) C. Pritchard, Uranometria Nova Oxoniensis. Oxford 1885. 
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angebracht. Der Rahmen a lafit sich mittels eines Scharniers herunter- 
klappen, tim das Okular sofort ohne Keil benutzen zu kbnnen (Abb. 15b) 


Der Vorteil des Photometers be- 
steht in der Einfachheit und Bequem- 
lichkeit der Anwendung. Der groBe 



a 



Abb. 15. Keilphotometer von Pritchard. (Nach Muller, Photometric dor Gestirno.) 


Nachteil ist die freie Lage des Keils, der dureh den Hauch des Beob- 
achters leicht beschlagen kann, und die Verdunkclung des gesamten 
Okulargesichtsfeldes durch den Keil bei der Messung. 


§ 8. Das Miillersche Photometer 1 ). 

Dasselbe vermeidet die Nachteile der Pritchardschen Konstruktion. 
Der Keil befindet sich in der Brennebene des Fcrnrohrs und ist mit dem 

Rahmen b mittels der Sehrauben c 
bcfestigt. Der Rahmen lit lit sich mit 
Hilfe des Triebes a in dem Photo- 
meterkasten bewogen, und seine 
Stellung kann an der Simla i ah- 
gelesen werden. Der Keil liiBt einen 
Teil des (Jcsiehtsfeldes IVei. Die 
MeBstcIlc im (Jesichtsfelde ist (lurch 
diebeidcn Lamellen festgelegt. Die- 
selben werden zweckmnBig durch 
entspreehende A nsetzu ng des I Mioto- 
meters parallel zur tilg lichen Be- 
wegung der Sterne justiert, so <luB 
die Sterne den sehmalen Zwischon- 
raum der Lainellen durchlaufen. 



Abb. 16. Koilphotomotor von Muller. 
(Nach Muller, Photomctrio d. Gestirno.) 


Das Photometer ist aufierdem mit einer Einrichtung zum Registrieren 
der Ableaungen auf Papierstreifen ausgestattet. Dieses Photometer ist 


x ) G. Muller, Photomctrio der Gestirno. Leipzig 1867. 
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von Muller und Kempf zu Extinktionsbeobachtungen auf dem Atna 
und in Catania benutzt worden. 

Von der Verwendung des AuslOschverfahrens ist man spater ganz ab- 
gekommen. Die MeBgenauigkeit ist zwar annahemd dieselbe wie bei den 
anderen Methoden. aber das Verfahren besitzt eine Reihe von groBen 
Mangeln. Da das Verschwinden der Sterne $uf dem jeweiligen Himmels- 
untergrnnd beobachtet wird, ist die Helligkeit des letzteren aus den 
Beobachtungen nicht eliminiert, und die Messungen an verschiedenen 
Stellen des Himmels kOnnen, besonders bei Mondschein und Dammerung, 
nicht ohne weiteres miteinander verglichen werden. Ferner handelt es 
sich um die Messung sehr kleiner Intensitaten, die in einem Bereich der 
Helligkeit liegen, in dem das Weber-Fechnersche Gesetz nicht mehr 
strenge gilt. Es tritt sehr leicht eine Ermiidung des Auges und damit 
verbunden Unempfindlichkeit gegen kleine Helligkeitsunterschiede ein. 
AuBerdem wird der Beobachter die Neigung haben, die Sterne bei der 
Messung durch den Keil zu stark abzuschwachen, um sicher zu sein, daB 
dieselben wirklich verschwunden sind. Hierdurch entstehen systematische 
Fehler in den Messungen in dem Sinne, daB die Sterne zu hell gemessen 
werden. Die Keilphotometer werden deshalb nur noch in der Form von 
Gleichheitsphotometern benutzt. Als erster fuhrte Pickering diese Form 
der Keilphotometer in die Astrophotometrio ein. 

§ 9. Das Keilphotometer von Pickering 1 ). 

Als Vorbild fur dieses Instrument dionte das Zollnersehe Photometer. 
Die Anordnung zur Erzeugung der kunstliehen Sterne wurde im wesent- 
liehen ungeandert ubernommon und nur statt der Nicolschen Prismen 
ein Absorptionskeil zur meBbaren Schwiichung der Helligkeit der klinst- 
liehen Sterne gesetzt. Abb. 17 zeigt das Photometer, welches mit dem 
Tubus T, der das Okular 0 tragt, am Okularende des Beobachtungs- 
instrumentes angebracht wird. Im seitlichen Tubus C, dem Photomoter- 
rohr, befindet sich die Lamj)e L, deren JJcht durch das Diaphragma D, 
die Mattscheibe (J, und das mit ihr in Kontakt befindlieho blauo Filterglas 
geht und auf den Keil W fiillt, der senkreeht zum Rohr verschiebbar ist. 
Das aus dem Keil austretende Lichtbiindel wird auf die untcr 45° gegen 
die optischo Achse des Fernrohres geneigte (dasplatto B projiziert und 
an der Vorder- und Riickseite reflektiert, so daB im Fokus des Okulars, 
wie bcim Zullnersehcn Photometer, zwei kiinstlicho Sterne erscheinen. 
Das Mattglas kann durch die Schraube S gegen das Diaphragma D ver- 
schoben werden. Hierdurch laBt sich das Aussehen der kunstliehen Sterne 

J ) J. A. Paukhuust, Resoarchos in SU^llar Pbotomotry. Wanhington 1906. 
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verandem, sie ersoheinen mehr oder weniger soharf defi- 
niert, und kflnnen dem Aussehen der natiirlichen Sterne 
bei verschiedenen Luftzustanden angepaBt werden. Bei 
A kOnnen im Bedarfsfalle noch Filterglaser eingesetzt 
werden. 

Mit mehreren Photometern dieses Typus in Verbindung 
mit dem 40z8lligen Refraktor der Yerkes-Sternwarte, 
dem 26zGlligen Refraktor der Leander McCormick-Stern- 
warte und dem 36z0lligen Refraktor der Lick-Sternwarte 
sind nacb einem Plane von Pickering die visuellen 
Helligkeiten von schwachen Sternen bis zur 16. GrOBe 
in einer Reihe von Standard-Regionen am Nqrdhimmel 
gemessen worden. 

§ 10. Das KeU- 

t -\w photometer von Graff 1 ). 

C . HL Dasselbe ist ganz ahnlich 

m -p I I dem eben beschriebenen 

i II \mWjr P Photometer konstruiert 

C < HI ^ ° (Abb. 18). Das Licht der 
v Lampe E geht durch eine 

Mattscheibe und ein dahin- 
ter befindlichcs blaues Glas 
B und wird durch die Kon- 
vexlinse L auf die Dia- 
Abb. 17. Keilphotometer von Pickering. (Nach phraginenscheibe R proji- 
Parkhtjrst, Researches in Stellar Photometry.) . , xt i_ ta i \ ^ 

J ziert.NachDurchgangdurch 
den MeBkeil K ent- 
|U wirft das Mikroskop- 

f\ z objektiv M oin ver- 

kleinertes Bild des 

'S ' \ T Tl. —n—[L^ Diaphragmas, welches 

w| ( K (it t («£ E wic beim Zttllnerschen 

/I— i __ J-4-*—J “I— U —[pw Photomotcrdureh eine 

X R diagonal in den Photo- 

"w meterwurfel einge- 

A H setzieGlaspIatteindas 


_ 
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Abb. 18. Universalphotometer von Graff. 
(Nach Z. f. Instrkde.) 


A ) K. Graff, Ein ein- 
faches Univorsalphoto- 
met(T fiir ustrophysika- 
lischo Zwocko. Zeitschr. f. 
Instrkde. 35, 1. 1915. 
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Okular reflektiert wird. Bei der Messung kann sowohl das Okular Oj wie 
auch 0 2 benutzt werden. Der Keil kann auch zwischen den Photometer- 
wiirfel und das Okular gesetzt werden, so daC das Photometer auch fur 
Beobachtungen nach dem AuslOschverfahren benutzt werden kann. Soil 
das Photometer fur die Beobachtung von Flachenhelligkeiten benutzt wer¬ 
den, so wird statt der durchsichtigen Glasplatte in dem Photometerwiirfel 
ein Lummer-Brodhunsches Prisma gesetzt und das Mikroskopobjektiv 
gegen eine helle Milchglasscheibe eingetauscht. Die Beobachtungen 
werden dann am Okular 0 2 ausgefiihrt, in dem das zu messende Objekt 



Abb. 10. Keilphotometor 

am 20cm-A(|uator( k al dor Hamburgor Stornwarto in Borgedorf. 


an dem Spiegel des Lummer-Brodhunschen Prismas reflektiert erscheint, 
wahrend das Gesichtsfeld von der Mattscheibe erhellt ist. Im allgemeinen 
wird das Photometer in Verbindung mit einem Fernrohr verwendet, 
kann aber fur die Photometrierung ausgedehnter Himmelsgebiete, wie das 
Zodiakallicht und die MilchstraBe, auch als selbstandiges Instrument 
benutzt werden. Hierzu wird das Photometer mit einem Tubus, der an 
seiner Yorderseite eine verstellbare Irisblende tragt, versohen, und vor 
den Photometerwiirfel ein Mikroskopobjektiv gesetzt, welches ein Bild 
der zu messenden Himmelsgegend in der Kontaktflache des Lummer- 
Brodhunschen Prismas entwirft. 

Graff hat dieses Photometer in Verbindung mit dem 60cm-Refraktor 
der Sternwarte Hamburg-Bergedorf benutzt zu visuell-photometrischen 
Messungen an offenen Sternhaufen, insbesondere zu einer photometri- 

Hanilb. d. Exporlmontalphysik, Bd. XXVI. 39 
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schen Durchmusterung der Plejaden 1 ) bis zu den Sternen 14. GrOBe. Auch 
als Flachenphotometer ist es fur eine MilchstraBenphotometrie 2 ) von 
Grape benutzt worden. Abb. 19 zeigt das Photometer am Fernrohr. 

Das Polarisationsphotometer von Rosenberg und das Keilphotometer 
von Graff bilden einen gewissen AbschluB in der Entwicklung der 
Photometerkonstruktionen. Ein prinzipieller Unterschied der beiden In- 
strumente besteht nur hinsichtlich der Art der Lichtschwachung der 
kiinstlichen Sterne, im iibrigen sind die instrumentellen Anordnungen 
im wesentlichen dieselben. Diese Photometer reprasentieren den Typus 
der modemen Universalphotometer, bei denen das Bestreben besteht, 
den Apparaten vielseitige AnwendungsmOglichkeiten zu geben. Da nach 
Auswechslung der Glasplatte gegen den Lummer-Brodhun-Wiirfel statt 
Punkthelligkeiten auch Flachenhelligkeiten gemessen werden kttnnen, 
lassen sich mit diesen Instrumenten die meisten Aufgaben der beob- 
achtenden Photometrie lGsen. Diese Instrumente haben daher eine sehr 
groBe Verbreitung gefunden. 

Einen Hauptubelstand bei der Photometrierung punktfbrmiger fokaler 
Sternbilder bildet das verschiedene Aussehen der natlirlichen und kunst- 
lichen Sterne, wodurch die Bestimmung der Helligkeitsgleiehheit er- 
schwert wird und systematische MeBfehler entstehen. Diese Sehwicrig- 
keiten fallen zum groBen Teile fort bei der Messung der Flaehenhelligkeit 
extrafokaler Bilder. Man gibt daher diesem Beobaehtungsverfahren jetzt 
vielfaeh den Vorzug und hat dasselbe bei einigen neueren Photomctcrn 
eingeftihrt. Von den Instrumenten dieser Art sind die folgenden zu nennen. 

§ 11. Das Photometer von Magcini 3 ). 

Die Konstruktion des Photometers ist ahnlich der des Keil})hotoineter8 
von Pickering, aber die eigentliehe Einstellung erfolgt nielit. mit dem 
Photometerkeil, sondern dureh Versehiebung des Okularauszuges, bis 
die Flaehenhelligkeit des extrafokalen Sternbildes und der Vergleiehs- 
lampe dieselbe ist. Der Okulartubus triigt deshalb eine Millimeterteilung 
zur Ablesung der Abstande vom Fokus. Im Tubus ist die unter 4, r > gegen 
die optische Achse des Fernrohres geneigte planparallele Glasplatte F 
eingesetzt (Abb. 20), die bei a iiber eine Kreisflache von */., mm Dureh- 
inesser versilbert ist. In dem seitliohen Ansatz befindet sieh die Photo- 

J ) K. Graff, Photometriseho Diirehmustrnmg der Plejuden his zu Sternen 
]4. Grofte. Astron. Abh. <1. Hamburger Ntemwart-e in Bergedorf 2, .‘J. 11)20. 

2 ) K. Giiaff, Die Uinrisse und Helligkeitsvrrhaltnisse der MilohstraOe nordlidi 
von 25” siidlichor Deklinat-ioii. Astron. Abb. d. Hamburger Sternwarte in Berge- 
dorf 2, Nr. 5. 1920. 

3 ) M. Maguini, A now stellar Photometer. Pop. Astron. 26, 3KO. 1D1H. 
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meterlampe L und das kreisformige Diaphragma D, das mit Hilfe des 
Mikroskopobj ektives auf die versilberte Flache a der Glasplatte projiziert 
wird. Bei der Beobachtung erscheint im Okular die durch die Lampe L 
erleuchtete versilberte Flache auf 
die extrafokale Sternscheibe pro¬ 
jiziert. Die Helligkeit der Flache E- 

a wird durch den Meflkeil W ge- f. 

andert, bis die Flache a auf der 1 *%. a 

extrafokalen Sternscheibe ver- f- 

schwindet. J 

Wird ein zweiter Stern ein- F I 

gestellt, so wird jetzt die Stellung j i—- — j = l tr~ V J 

am Okulartubus so lange gean- M [_M H4r" r .. wk r 

dert, bis die Flache auf deni B 'll j ^ i 

extrafokalen Sternbild des zweiten HI j 

Sternes verschwindet. Die eigent- ilil , 

liche Messung erfolgt also durch [ J A"—k 

die Einstellung derFokalabstando w 

d am Tubus A. Die Reduktion 

erfolgt nacli der Formel: , . . 

hxtrntokrtlphotomctor von Mauuini. 

/1m -r>(logd,-logd 2 ). (1D) ( Nnoh Po P- Astmn. 26.) 


Kin Nachteil des Photometers ist der Lichtverlust, der durch die Be- 
nutzung der extrafokalen Bilder hedingt ist. Maooini hat das Instrument 
in Verhindung mit einem 122 mm-Refraktor fur die Bestimmungder mono- 
ehromatisehen Lichtkurvcn von Algolst-ernen benutzt. Zwei (Jlasfiltcr 
won lei i verwandt, die an Stelle der farbloson Platte F eingesetzt werden. 
I)i(^ dem Maximum der Durehlassigkeit der Filter entsprechenden iiqui- 
valenten Wellenlangon sind <145m/c und 412m/t. 


§ 12. Das Extrafokalphotometer von Gramatzki 1 ). 

Bei diesem Instrument erfolgt die Helligkeitsmessung ebon falls durch 
Veriinderung des ()kulnrauszuges. Als Vergleichsliehtquclle wird aher das 
in dem Seitenrohr belindliche Ixuiehtprapanit L ausMesothorium benutzt 
(Abb. 21). Das Lieht desselben wird durch das total retie ktierende Prisma P, 
(lessen Kante K sich in der Brennebene des Okulars hefindet, in dassclbe 
retlektiert. Man sieht die cine Halite des Okulargesichtsfeldes (lurch das 
Vergleichslicht erleuclitet, in der anderen Hiilfte erbliekt man den nieht 
(lurch das Prisma abgederkten r FeiI des extrafokal eingestellten Ktern- 
bildcs. Durch Verschiebung des Fernrohrauszuges kann die Trennungs- 

’) M. J. (Jkamatzki, Dor Liclitwcchscl von Polaris. Astron. Nachr. 217, 4. r >3.1923. 

39* 
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linie der beiden Bildhalften, das Bild der Kante K des Prismas, vOllig 
zum Verschwinden gebracht werden. Bei den Messungen wird diejenige 

Stellung des Auszuges ermittelt, bei der die Tren- 
nungslinie als schwacher Schatten erscheint, der 
infolge der durch die Luftunruhe bedingten Hellig- 
keitsschwankungen zeitweilig sichtbar ist. Sind 
fur zwei Sterne die Ablesungen d x und d 2 , so ist 
nach dem Entfernungsquadratgesetz 



Abb. 21. Extrafokalpho- 
tometer von Gramatzki. 
(Nach Astr. Nachr.217.) 


Am = -5(logd 1 -logd 2 ). (20) 

Die Leuchtkraft des Mesothoriums ist hin- 
reichend konstant fur die Benutzung als Ver- 
gleichslicht. Die Abnahme betragt in drei Jahren nur 20%. Die typische 
Szintillation des Praparats ist bei den Beobachtungen nicht bemerkbar, da 

dasselbe extrafokal betrachtet wird. 
Gramatzki hat mit diescm Photo¬ 
s' meter in Verbindung in it einem 

6z0lligen Refiektor Beobachtungen 
des Lichtwechsels des Polsternes 
ausgefiihrt und eine sehr befrie- 
digende Genauigkeit der Messungen 
erzielt. 


§ 13. Optisches Mikro- 
pkotometer von SCHOENBERG 1 ). 

Dieses Instrument ist besonders 
fur die Beobachtung der Planeten- 
oberflachen geeignet, kann aber 
auch fur die Messung extrafokaler 
Sternbilder verwendct werden. In 
dem seitlichen Photomcterrohr M 
(Abb. 22) befindet sich die Ver- 
gleichslampe L und das zur Sohwa- 
chung des Lichtes derselben die- 
nende System dor Ni<rolschen Pris- 
men I und 1'. Die Linse r J v bildet das 
Diaphragma P auf dem Lummer- 
Brodhun-Wiirfel A scharf ab. Die 
Beobachtung erfolgt durch die bei- 



Abb. 22. Optiachos Mikrophotometor 
von Schoenberg. 

(Nach Publ. Dorpat 24.) 


E. Schoenberg, Publ. Dorpat 24. 1917. 
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den Okulare D und D'. Es kOnnen zwei verschiedene Photometerwiirfel 
eingesetzt werden; bei dem ersten befinden sich flinf elliptische Silber- 
spiegel verschiedener GrttBe zwischen den Prismenhalften, bei dem 
zweiten fiinf elliptische Offnungen in einer zwischen den Prismenhalften 
befindlichen Silberschicht. Die einzelnen Spiegel und die Offnungen 
kOnnen mit Hilfe des Triebes T in das Gesichtsfeld der Okulare ge- 
bracht werden. Bei der Benutzung des ersten Prismas erscheint im 
Okular D der Spiegel, im Okular D' dagegen das Gesichtsfeld durch 
die Vergleichslichtquelle erleuchtet. Wird der andere Wiirfel eingesetzt, 
so findet das Umgekehrte statt. 

Schoenberg hat mit diesem Photometer Messungen der Flachen- 
helligkeit auf den Planeten Jupiter und Saturn sowie Beobachtungen von 
veranderlichen Sternen ausgefiihrt. 


§ 14. Astrophotometer von Hopmann 1 ). 

Gehlhoff und Schering 2 ) haben bei der Konstruktion ihrer Photo¬ 
meter ein Abbildungsprinzip benutzt, welches fur astrophotometrische 
Beobachtungen besonders geeignet erscheint. Das- * 

selbe ist aus der Abb. 23 ersichtlich. Die durch die | 

Optik O x und 0 2 erzeugten Bilder der beiden M 
Lichtquellen L x und L 2 liegen bei P. Das dort fi 
befindliche Auge, welches auf den Lummer- J|| 

Brodhun-Wiirfel W akkommodiert, sieht das eine J||| 

Feld des Wiirfels durch L x , das andere durch L 2 J|||| 
erleuchtet. Die Fla- 11111 0 2 

chenhelligkeitender 

in der Ebene des _-——-- T\ 

Wiirfels liegenden L 1 

Zerstreuungsschei- ^ 

ben werden durch Abb - 23 ‘ 

i cij. i Prinzip <i oh Photometers von Gehlhoff und Schering. 
eine in den Strah- 1 


lengang einer der beiden Lichtquellen gebrachte Abschwachungsvor- 
richtung gleich gemacht. Die Beobachtung erfolgt ohne Okular durch 
eine enge Blende. 

Vor einigen Jahren ist von der Firma Zeiss ein Astrophotometer, bei 
dem dieses Abbildungsprinzip verwendet worden ist, nach Vorschlagen 
von Hofmann gebaut worden. Abb. 24 zeigt die Einrichtung dieses als 


’) J. Hopmann, BoHchroibung und UntorRuchung oinos visuollon Astrophoto- 
meters. Verciff. Univ.-Stornw. Loipzig Heft 3. 1932. 

2 ) G. Gehlhoff, und H. Schering, Z. tochn. Phy«ik 1, 247. 1920; Physik. Z. 
22, 71. 1921. 
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Universalphotometer gebauten Instrumentes. Im Strahlengang des Fern- 
rohres befindet sich bei 8 ein Lummer-Brodhun-Wurfel und bei 9 ein 
totalreflektierendes Prisma. Die bei 1 befindliche Brennebene des Fem- 
rohres wird durch Verstellen des Okularauszuges sowie Einschaltung 
einer Negativlinse 30 nach 11 verlegt. Dort befindet sich eine Glasplatte 
mit V 2 mm Quadratnetz, deren Striche durch die Abbesche Beleuch- 
tungseinrichtung 12 hell auf dunklem Grunde erscheinen und zur ge- 



Abl). 24. Astrophotoin(*ti(‘r von Hofmann. 
(Nach Wroff. Univ.-Strmw. Leipzig. Heft JL) 


naueren Einstellung der Sterne im Photometer dienen. Zur eigent lichen 
photometrischen Messung wird mittels dew Kevolverkopfes 14 die Iris- 
blende 10 nach .11 gobraeht. J)as Augc, welches auf den Wiirfel 8 akkotn- 
modiert, sieht dann den einen Teil des Photometerfeldcs durch das Licht 
des eingestellten Sternes erlcuchtet. Der andore IViI des (Icsichtsfcldos 
wird durch die Vergleiehslampe 28 erlcuchtet. Das Licht dcrselben 
passiert zuniiehst 2 Opalglasseheiben, wird durch die Linsc 23 parallel 
geinacht, und geht (lurch die bei 24 bcfindlichcn Nieolschcn Prismen, die 
gegeneinandcr gedreht werden konnen. Die Ablesung der Prismen- 
stellungen gesehieht an deni Intensitiitskreis 25. Das austretende Licht 
wird durch die Linse 23 auf die bei 21 befindliche Loch blende konzen- 
triert und dieselbe ebenfalls durch das Objektiv 19 in ll abgebildet. 
Durch Drehung der Nicolschen Prismen werden die beiden gloiehfOrmig 
erleuchteten leile des Photometerfeldes auf dieselbe Hclligkcit gebracht. 
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Bei 4, 5 und 22 befinden sich noch Neutralfilter aus kathodenzerstaubtem 
Platin zur Abschwachung des Lichtes des Sternes und der Vergleichs- 
lampe. Bei 20 ist ein Blaufilter zur Anpassung der Farben der zu ver- 
gleichenden Objekte eingeschaltet. 

Das Photometer kann auch als gewOhnliches Zollnersches Photometer 
fur die Messung der punktfOrmigen fokalen Sternbilder verwendet werden. 
Es wird bei 8 an Stelle des Wiirfels eine durchsichtige Glasplatte ein- 
gesetzt und bei 19 ein Objektiv, welches die Abbildung der Blende 21 
nach 8 verlegt. Durch Einschaltung einer passenden Negativlinse 30 
wird die Brennebene des Fernrohres ebenfalls von 1 nach 8 verlegt. Die 
Beobachtung erfolgt dann durch das Okular 17. 

Wird in 8 statt der Glasplatte ein Lummer-Brodhun-Wurfel mit 
kleinen Feldern eingesetzt, so ist das Instrument wie das oben beschrie- 
bene Mikrophotometer von Schoenbebg zur Messung der Flachenhellig- 
keiten auf den Oberflachen der Planeten und des Mondes geeignet. 
Endlich befindet sich bei 7 noch ein Wilsingscher Rotkeil, so daB das 
Photometer auch fiir colorimetrische Helligkeitsmessungen und zur 
Bestirnmung der Farbtemperatur der Sterne verwendet werden kann. 
Mit diesem Photometer sind von Hofmann Messungen des Lichtwechsels 
ven'inderlicher Sterne ausgefiihrt worden. 

Neben diesen Extrafokalphotornetern ist von neueren Instrumenten 
noch ein von Danjon konstruiertos Photometer zu nennen. Bei demselben 
werden Punkthelligkeiten der Sternegoinessen, aber natiirliche Vergleichs- 
sterne bonutzt, wodurch die obenerwahnten Schwierigkeitcn dcr Fokal- 
photometrie bei Sternen fortfallen. Als Absehwachungaprinzip wird eine 
Objoktivblende benutzt. 

§ 15. Das Katzenaugenphotometer von Danjon 1 ). 

Das Fernrohr wird auf einen Stern gerichtet und das Bild des zweiten 
Sternes, der nicht allzu weit von dem ersteren am Himmel entfernt ateht, 
wird mit Hilfc der aus Abb. 25 ersichtlichon Anordnung der total- 
re flektiercnden Prismen A und B vor dem Objektiv in das Fernrohr 
rcHektiert. Die Stellungen der Prismen A und B kOnnen entHprochend 
den wechselndcn Abstanden der Sterne urn kloinc Betriige verandert 
werden. In der Brennebene des Fernrohres beobaohtet man das von den 
iiuBeren Zoncn des Objektivcs entworfene Bild des ersten Sternes und 
das doppelt reflektierte Bild des zweiten. Die Helligkoit des letzteren 
wird durch das zwischen den beiden Prismen befindliche Katzenaugen- 

') A. Danjon, Roc.borchcH do Photometric antronomiquo. Ann. Obs. Strasbourg 
2, 1. 1928. 
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diaphragma C so lange verandert, bis beide Bilder gleich hell erscheinen. 
Die jeweilige Offnung der Katzenaugenblende kann an einer Skala vom 
Okular des Fernrohres aus abgelesen werden. 1st D die in cm ausgedrxickte 
Offnungsdiagonale des Diaphragmas, bei der das direkt beobachtete Bild 
eines Sternes und das reflektierte Bild des anderen Sternes gleich hell 
erscheinen, so ist die Helligkeitsdifferenz 

Am = dm 0 -5logD 

wo Am 0 die einer Offnungsdiagonale von 1cm entsprechende Helligkeits- 



Abb. 25. Strahlengang im Katzenaugen- Abb. 26. Katzonaugoiiphotomotor von 

photometer von Danjon. Danjon. (Handbueh <1. AstrophyH. 2, 2.) 

differenz ist, welche als instrumentelle Konstante durch besondero Mes- 
sungen an ktinstlichen Sternen bestimmt werden kann. 

Die Beobachtungen kOnnen auch in der Weise ausgefuhrt werden, daB 
entweder das direkte oder das reflektierte Bild eines Sternes nur zum 
Vergleich mit den direkten bzw. reflektierten Bildern der zu messenden 
Sterne, wie der kiinstliche Stern beim Zollnerschen Photometer, bernitzt 
wird. Sind D x und D 2 die gemessenen Werte der Offnungsdiagonale, so 
ergibt sich als GrftBenklassendifferenz der Sterne 

Am =~5(logD 1 -logD 2 ) 

Die Kenntnis der Instrumentalkonstanten Am 0 ist in diesem Falle nieht 
erforderlich. 

Bei dem von Danjon benutzten Instrument, welches in Abb. 26 ab- 
gebildet ist, hatte das Objektiv eine Offnung von 75mm, die Kantenlange 
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der Prismen betrug 25 mm, und das Katzenaugendiaphragma konnte 
auf 30mm in Richtung der Diagonale getiffnet werden. Die Offnung 
lieB sich andererseits auf 8 mm herabsetzen, ohne daB stftrende Beugungs- 
erscheinungen auftraten. 

Dan jon hat mit diesem Instrument Beobachtungen an Veranderlichen 
ausgefuhrt und unter Verwendung von Filtern monochromatische Licht- 
kurven bestimmt. 

§ 16. Photometer zur Messung der Helligkeit der MilchstraBe, 
des Zodiakallichtes und des nachtlichen Himmels. 

Fur die Photometrie sehr lichtschwacher Flachenhelligkeiten kOnnen 
eine Reihe der bisher beschriebenen Photometer, soweit sie uberhaupt 
fur die Messung von Flachenhelligkeiten eingerichtet sind, bei geeigneter 
instrumenteller Anordnung, benutzt werden, wie z. B. die Beobachtungen 
der MilchstraBe von Graff zeigen. Aber es sind hierfur auch Spezial- 
photometer gebaut worden, welche ausschlieBlich diesem Zwecke dienen. 
Hierzu gehOren die beiden folgenden Instrumente, die zwar in ihrer 
Ausfiihrung verschieden sind, aber doch auf demselben von Kapteyn 
angegebenen Prinzip beruhen. 

Das Bild der direkt ohne Fernrohr betrachteten Himmelsgegend wird 
mit einer von der Vergleichslampe beleuchteten Photometerflache ver- 
glichen. Durch Veranderung des Abstandes der Vergleichslampe von der 
Photometerflache kann Gleichheit der scheinbaren Helligkeit derletzteren 
mit dem Himmelsgrund herbeigefiihrt werden. Dieses ist an dem schein¬ 
baren Verschwinden der Flache auf dem Himmelsuntergrund zu erken- 
nen. Die Vergleichslampe wird miteinem davorgeschalteten starken Blau- 
glas versehen, um eine mOglichst groBe Angleichung in der Farbe zu er- 
zielen. Die Photometerflache muB ferner, wie die Erfahrung zeigt, eine 
charakteristische Gestalt besitzen und darf nicht zu klein sein, da sonst 
systematische Fehler auftreten. 

Mit diesen Photometern kOnnen die relativen Helligkeiten der ver- 
schiedenen Gebiete der MilchstraBe, des Zodiakallichtcs und des nacht¬ 
lichen Himmels, bezogcn auf die Helligkeit eines Standardgebietes, be¬ 
stimmt werden. Sollen nicht nur relative, sondern die absoluten Werte 
der Helligkeiten im AnschluB an die GrttBenklassenskala der Sterne 
bestimmt werden, so bedarf es noeh einer besonderen Festsetzung. Es 
handelt sich hier um die Messung von Flachenhelligkeiten, welche an das 
System der SterngrOBen angeschlossen werden sollen, welches sich auf 
punktfOrmige Helligkeiten bezieht. Man denkt sich das Licht eines Sternes 
auf die bei den Beobachtungen benutzte Flacheneinheit ausgebreitet und 



618 


J. Hellbrich: Visuelle Photometric. 


bezeichnet die Helligkeit dieser Flache mit der Punkthelligkeit des 
Sternes in GrOBenklassen. Diese Angabe ist insofern willkiirlich, als sie 
von der Wahl der Flacheneinheit abhangt. 

Ftir derartige Bestimmungen der absoluten Helligkeiten muB die 
Helligkeit der Photometerflache bei einer bestimmten Normalstellung 
der Lampe bekannt sein. Zur Ermittlung dieser GrOBe ist bei den beiden 
Photometern dieser Art etwas verschieden verfahren worden. 

§ 17. Das Photometer von Yntema 1 ) und van Rhijn 2 ). 

Die Photometerlampe befindet sich, wie aus der Abb. 27 ersichtlich, 
auf einer l 1 / 2 m langen Schiene versehiebbar angeordnet, welche eine 
Skala zur Ablesung der jeweiligen Lampenstellung triigt. Der Beob- 
achter blickt seitlich durch ein Diaphragma naeh der ringformigen Photo- 
meterscheibe Q, die von der mit einem Blauglas versehenen Photometer¬ 
lampe M beleuchtet wird. Die beiden Grenzlinien der Flache erscheinen 
dem bei S befindlichen Beobachter unter einem Winkel von (>° bzw. 2?7. 
Zwischen S und Q kann der Schirm TT gesetzt werden, urn sttirendes 
Nebenlicht von der Photometerflache abzuhalten. Um aus den gemessenen 
Abstanden der Lampe von der Flache die relativen Helligkeiten abzu- 
leiten, wird das Entfermmgsquadratgesetz benutzt. 

Yntema und van Rhijn haben mit diesem Photometer die relativen 
Helligkeiten der versehiedenen Gebiete des nachtlichen Himmels relativ 
zur Polgegend bestimmt. 

Um die Absolutwcrte zu ermitteln, hat Yntema eine kloine Flache aus 
Ojialglas, die von einer Lani])e erleuchtct wurde, benutzt. Diesel be er- 
schien aus groBer Entfernung betrachtet als punktfbrmige Lichtquolle 
und konnte mit den Sternen direkt verglichen werden. Die Helligkeit der- 
selben wurde mit einem Zollnerschen Photometer im AnuchinB an die 
bckannten phototnetrischcn Helligkeiten der verglicbenen Sterne be¬ 
stimmt. Andererseits wurde die Helligkeit der Flache im Laboratorium 
mit dem oben beschriebenen Photometer ermittelt, wobei wegen der zu 
groBen Helligkeit derselben ein Neutralglas cingesehaltet. wurde. 

Van Rhijn hat bei seinen Beobachtungen die Punkthelligkeit der 
Vergleiehslampe naeh der Argelandersehen Methode (lurch Stufcn- 
sehatzungen an Sterne bekanntcr Helligkeit angesehlossen. Dei den Labo- 
ratoriumsmessungen zur Ermittlung der Flachenhclligkeit wurde die erfor- 

! ) L. Yntema, On the brightness of the 1 Sky and total amount of starlight. Publ. 
Groningen 22. 1909. 

a ) I*. J. van Rhijn, On the brightness of the Sky at Night and the total amount 
of starlight. Publ. Groningen 31. 1921. 
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derliche Herabsetzung der Helligkeit der Vergleichsflache durch VergrOBe- 
rung des Abstandes der Lampe von der Opalglasscheibe herbeigefuhrt. 



Abb. 27. KliLehenphotomoter von V ntf m A und van Khi.in zur 
Photonud rio <l('s Himmolslichlc's und (lor Milrhsl niBo. (Nneh Publ. (Ironin^on. 31.) 

§ 18, Das Photometer von Hoffmeister 1 ). 

Das Photometer befindet sioh in cinem 15 cm weiten Rohr, welches 
innen gut geschwarzt ist. In demselben versohicbbar angeordnet ist die 

b C. Hoffmktsttck, Boitmge zur Photometric* <ler siidliehcn MilchstraBo und 
den Zodiakalliehtcs. VerofF. Univ.-Sternw. Berlin-Babelsberg 8, Heft 2. 1930- 



620 


J. Hellerich : Visuelle Photometrie. 


Photometerlampe, welche in ein zylindrisches BlechgefaB L eingeschlossen 
ist, das an der Vorderseite eine BlendenOffnung von 2 mm besitzt und 
mit Milchglasscheibe und Blaufilter versehen ist. Vor der BlendenOff- 
nung sind noch zwei Blenden zur Vermeidung von Streulicht im Photo- 
meterrohr angebracht. Am hinteren Ende desselben befindet sich die 
Offnung E, durch die der Beobachter blickt. 3 cm innerhalb des ande- 
ren Rohrendes steht die von der Lampe beleuchtete Photometer¬ 
flache S. Der mit der Lampe fest verbundene Indextrager hat gleich- 
zeitig einen Griff zur Verschiebung derselben und ragt aus dem Rohr, 
welches auf der AuBenseite die Ableseskala tragt, durch einen L&ngs- 
schnitt heraus. Bei dem Hoffmeisterschen Photometer blickt der Be¬ 
obachter also tiber die Lampe hinweg nach der Photometerscheibe, 
wahrend sich bei dem vorhin beschriebenen Photometer der Beobachter 
seitlich von der Lampe befindet. Hoffmeister benutzt eine sternformige 
Photometerscheibe. Die Weite des Photometerrohres gestattet, ein Feld 

von 10° am Himmel zu 
iibersehen. Hoffmeister 
hat mit seinem Instrument 
ausgedehnte Messungsrei- 
hen des Zodiakall ichtes aus- 

add. z». gefiihrt und die Helligkei- 

Flachenphotometer von Hoffmeister zur Photo- ° ° 

metrie der Milohstmfle und des Zodiakalliohtes. ten auch durch AnschluB 

an SterngrOBen in Absolut- 

werte verwandelt. Hierbei hat Hoffmeister ein anderes Verfahren als 
Yntema und van Rhijn angewendet. Nach Entfernung des VerschluB- 
stiickes wurde das Photometer auf einer Plattform des Sternwartendaches 
aufgestellt und auf die Polgegend gerichtet. Der in rund S m Entfernung 
zu ebener Erde befindliche Beobachter betrachtete die Sterne und die 
punktformig erscheinende Photometerscheibe mit einem Feldstecher, der 
so fokussiert wurde, daB Sterne und Scheibe als extrafokale Scheiben 
erscheinen. Durch Verschieben der Photometerflache konnte der Anblick 
derselben vOllig gleich gemacht werden. Aus diesen Messungen IiiBt sich 
die Lichtmenge, welche die Photometerflache dem Beobachter bei einer 
bestimmten Lampenstellung zustrahlt, berechnen und ihre Flachen- 
helligkeit pro Quadratgrad in SterngrttBen ableiten. 

Das Entfernungsquadratgesetz laBt sich auf die Ablesungen nicht ohne 
weiteres anwenden, da dieselben die Projektion der Abstande der Lampe L 
von der Photometerflache S sind. Ferner kOnnten noch einigeandere Ein- 
fliisse vorhanden sein, welche Abweichungen vom Entfernungsquadrat¬ 
gesetz bedingen. Der Winkel, unter dem die Lichtstrahlen auf die Scheibe 
treffen, andert sich mit der Lampenstellung. Die Lampe strahlt nicht gleich- 
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maBig in den verschiedenen Richtungen, und an den Rohrwanden treten 
Reflexionen auf. Hoffmbister hat daher auf die Berechnung der Helligkeit 
unter theoretischer Beriicksichtigung der obigen Einflusse verzichtet und 
vorgezogen, seine Beobachtungen mittels empirisch ermittelter Eich- 
kurven zu reduzieren. Zur Ermittlung derselben wurde im Laboratorium 
eine weiBe, von einer Lampe beleuchtete Flache, deren Helligkeit durch 
Anderung des Lampenabstandes in meBbarer Weise geandert wurde, 
ausphotometriert. Durch Vergleich der gemessenen Helligkeiten mit den 
nach dem Entfernungsquadratgesetz fiir die Ablesungen berechneten 
Werten ergaben sich Reduktionsfaktoren, mit denen die letzteren zu 
multiplizieren sind, um die wahren Helligkeiten zu erhalten. Bei diesem 
Verfahren sind alle oben aufgezahlten Fehler in diesen Reduktionsfak¬ 
toren bereits beriicksichtigt. 


VlERTES KAPITEL. 

Die photometrischen Messungen. 

§ 1. Beobachtungsmethoden zur Bestimmung 
der Helligkeit der Sonne, des Mondes und der Planeten. 

Die photometrische Beobachtung eines groBen Teiles der KOrper 
unseres Sonnensystems kann mit den oben beschriebenen Sternphoto- 
metern erfolgen. Die Bilder der kleinen Planeten sind auch noch in groBen 
Fernrohren punktformig, und selbst die Bilder der groBen Jupitertra- 
banten sind so kleine Scheibchen, daB sie mit Punktphotometern beob- 
achtet werden kttnnen. Bei den groBen Planeten laBt es sich durch 
passende Wahl der benutzten Fernrohroptik immer erreichen, daB die 
Bilder der Planeten punktformig erscheinen und sich von denen der 
kiinstlichen und naturlichen Vergleichssterne in ihrem Aussehen nicht 
unterscheiden. Die photometrischen Beobachtungen und ihre Reduktion 
werden nur bei einzelnen der Planeten durch eine Reihe von Umstanden 
erschwert. Bei den sehr hellen Planeten Venus und Jupiter sind, auch 
wenn die hellsten Sterne als Vergleichsobjekte benutzt werden, noch sehr 
groBe Helligkeitsdifferenzen zu messen. Durch die Anwendung von Blend- 
glasern wird aber die Genauigkeit der Ergebnisse durch (lie unvermeid- 
lichen Fehler bei der Bestimmung der Absorption der Glaser herabgesetzt. 
Ferner kOnnen die inneren Planeten Merkur und Venus wegen ihres ge- 
ringen Sonnenabstandes nur bei groBen Zenitdistanzen beobachtet wer¬ 
den, und man ist gezwungen, weit entfernt stehende Vergleichssterne zu 
benutzen. Unterschiede in der Helligkeit des Untergrundes und das ver- 
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schiedene Aussehen der Bilder beeintrachtigen die MeBgenauigkeit, und 
die oft nicht zu vermeidenden groBen Differenzen in den Zenitdistanzen 
des Planeten und Vergleichsstems bedingen groBe Extinktionsunterschiede, 
deren Berucksichtigung eine weitere Fehlerquelle bei den Beobachtungen 
bildet. Dagegen sind fur die Bestimmung der Gesamthelligkeit der Sonne 
und des Mondes in der GrOBenklassenskala der Fixsterne die bisher be- 
schriebenen Methoden und Instrumente nicht ohne weiteres anwendbar. 
Erstens ist der Helligkeitsunterschied der zu vergleichenden Objekte sehr 
groB, besonders bei der Sonne, so daB selbst bei Benutzung der hellsten 
Planeten und Pixsterne als Vergleichsobjekte noch Differenzen von iiber 
10 GrOBenklassen zu messen sind. Zweitens kOnnen infolge der flachen- 
haften Ausdehnung von Sonne und Mond die Bilder dieser Objekte nicht 
ohne weiteres mit den punktformigen Bildern der Fixsterne verglichen 
werden. Man hat daher fur derartige Messungen besondere instrimientelle 
Anordnungen benutzt, von denen hier einige kurz beschrieben werden 
sollen, deren Beobachtungsergebnisse sich als brauchbar erwicsen haben. 

§ 2* Bestimmung der Helligkeit des Mondes und der Sonne. 

Beobachtungen von J. Herschel 1 ). Die Beobachtungen warden 
mit dem von ihm konstruierten Astrometer ausgefuhrt. Bei diesem In¬ 
strument werden die Fixsterne mit bloBem Auge betrachtet, wiihrend 
vom Monde das von einer kleinen Konvexlinse entworfene pimktfbrinige 
Bild zur Vergleichung benutzt wird. Die gleichzeitige Betrachtung von 
Stern und Mond wird durch ein vor der Li use befind lichen total reflok- 
tierendes Prisma ermOglicht, welches das aim seitlieher Richtung kom- 
mende Mondlicht auf die Linse wirft. Dureh Anderung des Abstandes dor 
Linse vom Auge kann die Helligkeit des Mondbildes in meBbarcr Woiso 
geandert werden und Gleichheit der beiden zu vergleichenden Objekte 
hergestellt werden. Die Beobachtungen sind von HkiihohkIj ursprirnglirh 
zur Bestimmung der Helligkeiten der Sterne angestellt worden. Ri’.shkll 
hat eine Neureduktion der Beobachtungen ausgefuhrt, indom or uinge- 
kehrt die Helligkeiten der Sterne nach dem photometrisehon Katalog 
der RHP angenommen und die Helligkeit des Mondes aus den Beoburh- 
tungen berechnet hat. 

Beobachtungen von Bond 2 ). Zwci Beobachlungsreihen zur Bo- 
stimmung der Mondhelligkeit sind ausgefuhrt worden. In der einon Reibc 
wurde der M ond mit den Planeten Venus und Jupiter, in der andcren mit 

] ) J. Hkiwchkl, Results of Astronomical Observations made at the ('up* <>f 
Good Hope., 353-372. London 1847. 

2 ) G. P. Bond, Memoirs of the American Academy of Arts and Sciences Nm 
wiss. 8, 250. 1861. ' " 
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der Sonne verglichen. In der ersten Reihe wurde das an einer Silberkugel 
gespiegelte Licht des Mondes bzw. der Planeten mit dem unter gleichem 
Reflexionswinkel gespiegelten Licht einer Standardlampe, deren Ent- 
fernung verandert werden konnte, verglichen. Die Beobaehtungsergeb- 
nisse sind aber wegen des grofien Farbenunterschiedes der Lampe und der 
Gestirne unsicher und wahrscheinlich durch das Purkinje-Phanomen 
entstellt. Bei der Vergleichung mit der Sonne war noch eine zweite Silber¬ 
kugel zur starkeren Schwachung des Sonnenlichtes vorgeschaltet. Ferner 
wurde bei der zweiten Reihe eine bengalische Flamme als Vergleichslicht 
verwendet. 

Beobachtungen von Zollner 1 ). Zollner hat fur seine Beob- 
achtungen zwei verschiedene Instrumente benutzt. Der AnschluB der 
Sonne und des Mondes an den 
Stern a Aurigae ist mit dem auf 
S. 593 beschriebenen Polari- 
sationsphotometer ausgefuhrt 
worden. Durch ein kleines Ob- 
jektiv wird ein punktfOrmiges 
Bild der Sonne erzeugt, welches 
(lurch eine zweite Linse in der 
Kbene der (\ lasplatte des Zttllner- 
schen Photometers abgebildet 
wird.Zwischen den beiden Linsen 
ist noch ein Nicolsches Prismcn- 
systern zur Abschwiiehung des 
Sonnenlichtes eingcsehaltet. .Fur 
die Messung des Vergleichs- 
sternes wird ein anderes Objek- 
tiv benutzt. Kiirdie zweite Beob- 
aehtungsreihe, bei der die Hellig- 
keitsdilTerenz von Sonne und 
Mond bestimmt wurde, hatZbLL- 
nek das in Abb. 29 dargestellte 
Photometer verwendet. Das Licht der Vergleiehslampe F wird nach 
Durehgang (lurch das Diaphragma r von der Konvexlinse b parallel 
gemaeht. und fiillt nach Reflexion an dem Spiegel e auf die sehwarze 
(«lasplatte f. Dieselhe dient als Polarisationsspiegel, (lessen Normale 
gegen die optisehc Aehse um den Polarisationswinkel geneigt ist. Das 
hei E beiindliche Auge sieht (lurch das drehbare Nieolsehe Prisma h 



Al)b. 20. l^riehonphotomotor von Zollnek. 
(Nach MiiiiUot, Photometric' d(*r (icstirno.) 


] ) K. Zollnkii, Pholomet risoho Untorsuchungnn. Leipzig I80, r >. 
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das halbe Gesichtsfeld durch das von f reflektierte Lampenlicht erleuchtet, 
welches in der Zeichenebene polarisiert ist. 

Das Licht des Gestirnes fallt anf den ebenfalls aus schwarzem Glas 
bestehenden Polarisationsspiegel d, dessen Normale mit DE den Polari- 
sationswinkel einschlieBt. Das reflektierte Licht, welches senkrecht zur 
Zeichenebene polarisiert ist, erleuchtet die von der Platte f nicht ver- 
deckte Halfte des Gesichtsfeldes. Durch Drehung der Nicolschen Prismen 
kOnnen die beiden Halften des Gesichtsfeldes auf gleiche Helligkeit ge- 
bracht werden. Bei e kann bei Sonnenbeobachtungen eine Rauchgias- 
platte eingeschaltet werden, bei den Mondbeobachtungen wird sie bei b 
zur Schwachung des Lampenlichtes eingeschaltet. Fur die Beobachtung 
des Sonnenlichtes wird auBerdem vor d noch eine Mattglasscheibe ein¬ 
geschaltet. Wenn die Absorptionskonstanten der eingeschalteten Ab- 
sorptionsglaser bekannt sind, kann die Helligkeitsdifferenz der beiden 
mit der Lampe verglichenen Himmelskftrper berechnet werden. 

BeobachtungenvonCnRASKi 1 ). Ceraski benutzte das gewOhnliche 
Zcfllnersche Astrophotometer. Das punktformige Sonnenbild wurde 
durch Reflexion des Sonnenlichtes an der spharischen Oberflache einer 
kleinen plankonvexen Linse, die sich in 153 m Abstand befand, erzeugt. 
Die Sonne wurde mit Venus verglichen und Venus an a Leonis an- 
geschlossen. 

Beobachtungen von Wislicenus 2 ). Diese Messungen stellen die 
ausgedehnteste Beobachtungsreihe der Phasenkurve des Mondes dar. 
Fur die Beobachtungen wurde ebenfalls das Zftllnersche Astrophotometer 
verwendet. Das Bild des Mondes wurde durch ein Objektiv punktformig 
in der Ebene der Glasplatte des Photometers abgebildet. Fiir die Beob¬ 
achtungen von Polaris, der als Vergleichsstern verwendet wurde, war das 
Objektiv leicht gegen ein anderes auswechselbar. Rauchglaser mit be- 
kannter Absorption dienten zur Abschwachung des Mondlichtes. Aus 
den Beobachtungen lassen sich nur relative Werte der Mondhelligkeit, 
bezogen auf Polaris, ableiten, da der Betrag der Absorption des Lichtes 
in den Glasern der Objektive nicht bekannt war. 

Beobachtungen von W. H. Pickering 3 ). Das Bild der Sonne, 
welches ein zwblfzOlliges Fernrohr mit 4,4 m Brennweite entwirft, wird 
auf einem Schirm in der Brennebene aufgefangen. Die ObjektivOffnung 
wird auf einen Millimeter abgeblendet. Die Helligkeit ini Zentrum des 

*) W. Ceraski, Determination photometriquo de la grandeur stellaire du 
soleil. Ann. Obs. Moscou 2, 5. 1911. 

2 ) 0. Wirtz: W. F. Wislicenus selenophotometrische Beobachtungen. Antron. 
Nachr. 201, 289. 1915. 

8 ) W. H. Pickering, Ann. Harvard Coll. Obs. 61, 56-71. 1908. 


IV. Kap. § 3. Die photometrischen Stemkataloge. 


625 


Fokalbildes wird mit dem Licht einer mit Blaufilter versehenen Pentan- 
lampe verglichen. Andererseits wird bei voller Obj ektivOffnung das 
Extrafokalbild heller Sterne mit der Lampe verglichen. Als photo- 
metrische MeBeinrichtung benutzte Pickering- das sog. Lambert-Rum- 
fordsche Schattenphotometer. Die Messungen ergeben die Flachen- 
helligkeit der Sonne im Zentrum des Bildes, woraus mit dem bekannten 
Wert des Sonnendurchmessers die gesamte Helligkeit der Sonne berechnet 
werden kann. 

Bei der Beobachtung des Mondes wurde derselbe direkt mit der Ver- 
gleichslampe ohne Verw^ndung eines Fernrohres verglichen. Femer wurde 
die Lampe mit freiem Auge mit dem Stern a Bootis verglichen, indem sie 
so weit vom Beobachter entfernt wurde, bis Helligkeitsgleichheit von 
Lampe und Stern eintrat. 

Beobachtungen von Fabry 1 ). Als MeBinstrument wurde ein 
Lummer-Brodhun-Photometer benutzt und das Licht einer elektrischen 
Normallampe mit der Sonne, deren Licht durch eine kurzbrennweitige 
Linse divergent gemacht war, verglichen. Andererseits wurde das durch 
ein Mikroskopobjektiv entworfene Bild der Lampe mit a Lyrae durch 
Beobachtung mit dem bloBen Auge verglichen. Zur Angleichung der 
Farbe war die Vergleichslampe mit einem Blaufilter versehen. 

Beobachtungenvon Graff 2 ). Ein AnschluB der Vollmondhelligkeit 
an eine der irdischen Standardlichtquellen ist von Graff ausgefuhrt 
worden. Es wurde ein Webersches Photometer benutzt und die Helligkeit 
des Mondes mit der der Hefner-Lampe verglichen. 

§ 3. Die photometrischen Stemkataloge. 

Nach Erfindung der ersten Photometer war eine der wichtigsten Auf- 
gaben fur diese Instrumente die Bestimmung der photometrischen 
Helligkeiten von mOglichst vielen Sternen, um die in den Helligkeits- 
verzeichnissen angegebenen geschatzten GrOBenklassen durch photo- 
metrisch gemessene Werte zu ersetzen. AuBerdem konnte man aus dem 
Vergleich der gemessenen und geschatzten GrOBen dieser Sterne den 
Zusammenhang zwischen der photometrischen und physiologischen Skala 
ableiten und zur Reduktion der iibrigen geschatzten Helligkeiten auf eine 
photometrisch einwandfreie Skala verwenden. 

Die ersten photometrischen Kataloge sind nur als erste Versuche zu 
bewerten, sie enthalten zudem nur eine geringe Zahl von Sternen, 

1 ) C. Fabry, Comptos rendus 137, 973, 1242. 1903. 

2 ) K. Graff, Einige Bomerkungen zur Erdalbodo und dor Helligkeit des Voll- 
mondes. Astron. Nachr. 198 , 14. 1914. 

Handb. d. Experimentalphysik, Bd. XXVI. 
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dienten aber zur Bestimmung des einer GrOBenklassendifferenz entspre- 
chenden durchschnittlichen Intensitatsverhaltnisses in den alteren 
Helligkeitsverzeichnissen. Hervorzuheben ist unter den alteren Katalogen 
derjenige von Seidel 1 ) wegen seiner groBen Genauigkeit. Er enthalt die 
Beobachtungen von 208 hellen Sternen in den Jahren 1852-1860 in 
Munchen mit dem auf S. 591 beschriebenen Prismenphotometer von 
Steinheil. Vega wurde als Nullpunkt der Helligkeiten gewahlt nnd 72 
haufiger beobachtete Sterne als Vergleichssterne fur die iibrigen ver- 
wendet. Die Extinktion wurde aus Beobachtungen in verschiedenen 
Hohen bestimmt. 

Ferner sind die von Zollner 2 ) mit seinem Photometer angestellten 
Beobachtungen von 200 helleren Sternen zu erwahnen. Die Beobach¬ 
tungen sind hauptsachlich zur Erprobimg seines Photometers ausgefuhrt. 
Die Ableitung eines selbstandigen Kataloges aus den Messungen stoBt 
auf Schwierigkeiten wegen des Mangels an gemeinsamen Sternen fur die 
einzelnen Beobachtungsabende. 

Die Bestimmung der photometrischen Helligkeit der samtlichen, dem 
bloBen Auge sichtbaren Sterne ist fast gleiohzeitig von verschiedenen 
Seiten in Angriff genommen worden. Den sich ergebenden photometrischen 
Katalogen ist dabei stets dieselbe photometrische MaBeinheit fiir die 
GrOBenklasse zugrunde gelegt, das von Pogson vorgeschlagene Inten- 
sitatsverhaltnis 1:2,512 fur die Helligkeitsdifferenz einer GrOfienklasse. 
Die GroBenklassenskala der verschiedenen Systeme ist also dieselbe und 
auch ein enger AnschluB an die alteren, auf Schatzungen beruhenden 
Verzeichnisse hinsichtlich der Skala gewahrleistet, da diese durchschnitt- 
lich denselben Wert des Intensitatsverhaltnisses besitzen. Auch in bezug 
auf den Nullpunkt der Helligkeiten hat man die photometrischen Kata- 
loge mOglichst an die alte GrOBenklassenskala anzuschlieBen versucht. 
Die Kataloge zeigen aber in dieser Beziehung Unterschiedc, da beim 
AnschluB des Nullpunktes in den einzelnen Katalogen verschicden ver- 
fahren ist. Die wichtigsten visuell photometrischen Kataloge sind die 
folgenden. 

Uranometria Oxoniensis. Unter Pritchards 3 ) Lcitung sind in 
den Jahren 1881-1885 in Oxford die Helligkeiten von 2784 Sternen 
zwischen dem Nordpol und —10° Deklination bestimmt worden. Als In¬ 
strument wurde das nach dem AuslOschverfahren arbeitende Photometer, 

3 ) L. Seidel, Helligkeitsmossungon an 208 Fixsternon. Abb. Hayr. Akad. Wiss. 
9 . 1862. 

2 ) F. Zollner, Gnindziigo oinor allgemeinon Photometric <l<‘s Hiinmels. Berlin 
1861. 

8 ) C. Pritchard, Uranometria nova Oxoniensis. Oxford 1885. 
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welches auf S. 605 beschrieben ist, benutzt. Die Beobachtungen bestanden 
in Vergleichungen der Sterne mit dem Polstern, dessen Helligkeit zu 
2^05 angenommen wurde. Durch Beobachtung der Sterne bei gleichen 
Zenitdistanzen (40°) wurde der EinfluB der Extinktion mOglichst elimi- 
niert, bei grOBeren Zenitdistanzen wurde derselbe nach der Formel 
0^253 (secz-sec 40°) beriicksichtigt. Durch besondere Kontrollmessungen 
des Polarstemes wurde festgestellt, daB Himmelsuntergrund-Verschieden- 
heit, Mondlicht usw. keinen EinfluB auf die Messungen hatten. 

Die innere Genauigkeit der Beobachtungen ist nach Pritchards An- 
gaben fur die haufiger beobachteten Sterne sehr hoch, aber der Vergleich 
der Kataloghelligkeiten mit der noch zu besprechenden Potsdamer 
Durchmusterung ergibt eine wesentlich geringere Genauigkeit (mittlerer 
Fehler ±0 I ?20). Dieses ist teilweise darauf zuriickzufuhren, daB ein Teil 
der Sterne nur an einem Abend beobachtet ist. Femer ist ein merklicher 
FarbeinfluB vorhanden und ein Teil der Sterne systematisch zu hell ge- 
messen. Das letztere ist hauptsachlich auf die benutzte Beobachtungs- 
methode zuriickzufuhren. Fur die siidlichen Sterne, die nur geringere 
Hohen, bis zu 30° in Oxford erreichten, wurden Beobachtungen von 
Jenkinos in Kairo zur Ableitung der Helligkeiten benutzt. 

Revised Harvard Photometry 1 ) (RHP). Mit dem auf S. 600 be- 
schriebenen Meridianphotometer haben Pickering und seine Mitarbeiter 
die Helligkeiten samtlicher helleren Sterne bis zur GrOBe 6™5 und auch 
vieler schwacherer Sterne bestimmt. Die Sterne des Nordhimmels wurden 
in (Cambridge anfanglich mit dem Polstern, dessen Helligkeit zu 2T15 
angenommen wurde, spater mit X Ursae minoris verglichen. Fiir die in 
Arequipa beobachteten Sterne des Sudhimmels diente a Octantis als 
Vergleichsstern. Die Kataloghelligkeiten basieren aber nicht nur auf den 
fiir diese Sterne angenommenen Helligkeiten, sondern auf einem Netz 
von 100 Zirkumpolarsternen zweiter bis sechster GrOBe zwischen i 58° 
und 75“ Deklination, deren Helligkeiten den Werten in der BD angepaBt 
sind. Diese Sterne, fiir die 200-300 Beobachtungen vorliegen, dienen zur 
Kontrolle derllnveranderlichkeit der oben angegebenen Vergleichssterne. 

Zum AnschluB der Helligkeiten des Siidhimrnels an das System der 
Helligkeiten des Nordhimmels wurden in jeder Beobachtungsnacht 
10-20 Sterne zwischen den Deklinationen i 00° und -20", die auch in 
Cambridge beobachtet warcn, mitgemessen. 

Die an die Beobachtungen anzubringende Korrektion wegen Extinktion 
wurde nach der Formel E - d(secz-l) berechnet, wobei der Wert von d 
aus den Beobachtungen der Netzsterne des betreffenden Tages bestimmt 


l ) E. V. Pickerino, Arm. Harvard (ioll. Obs. 50, 54, 70. J908-1909. 
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wurde. Da die Beobachtungen in Cambridge bis zur Deklination -47° 
ausgedehnt wurden und bei den Beobachtungen am Sudhimmel der 
Vergleichsstern a Octantis sehr tief stand, sind die Extinktionskorrek- 
tionen teilweise recht betrachtlich. 

Die von Pickering und seinen Mitarbeitern ausgefiihrten Messungen 
der helleren Sterne bis zur GrOBe 6^5 sind in einem Katalog von 9110 
Sternen, der Revised Harvard Photometry (RHP), zusammengefaBt. 
Eine Fortsetzung derselben bildet ein Katalog von 36682 Sternen 
schwacher als 6 I ?5. Der mittlere Fehler einer Kataloghelligkeit der RHP 
betragt ±0*?11. 

Die Potsdamer Durchmusterung 1 ) (PD). In den Jahren 1885 bis 
1905 haben Muller und Kempf in Potsdam die Helligkeiten derjenigen 
Sterne nOrdlich des Aquators bestimmt, die heller als in der BD 
angegeben sind. Die Messungen sind mit dem auf S. 598 beschriebenen 
Durchmusterungsinstrument ausgefuhrt. Durch . die Benutzung der 
Objektive mit verschiedenen Offnungen und durch Anwendung von 
Blenden vor dem Objektiv wurde erreicht, daB die scheinbare Helligkeit 
der Sterne im Fernrohr stets im giinstigsten MeBbereich des Photometers 
lag und keine zu groBen Helligkeitsdifferenzen zu messen waren. 

Das Helligkeitssystem der PD beruht auf den Helligkeiten von 144 
Hauptsternen in den drei Deklinationszonen +10°, +20° und +30°. 
Dieses Netz der Hauptsterne wurde in sich durch besondere Beob- 
achtungsreihen mit dem Objektiv von 133 mm Offnung, von MOller und 
Kempf als Photometer D bezeichnet, bestimmt. Jeder Hauptstern wurde 
sechsmal mit sechs anderen verglichen und durch Ausgleichung die 
Helligkeiten dieser Sterne abgeleitet, wobei als erster Naherungswert die 
in der BD angegebene Helligkeit benutzt wurde. Die Helligkeitsskala der 
PD beruht also auf dem System der mit dem Photometer D beobachteten 
Hauptsterne, und der Nullpunkt ■ des Systems, die mittlere Helligkeit 
der Hauptsterne 6?02, stimmt mit dem mittleren Wert der Helligkeit 
der Sterne in der BD uberein. Die Beobachtung der Katalogsterne erfolgte 
in S&tzen, welche 12 Katalogsterne und 2 Anhaltsterne enthielten. 
Letztere wurden am Anfang und am Ende des Satzes gemessen. Eine 
Anzahl von Sternen wurde mit verschiedenen Objektiven beobachtet 
und ermOglichten die Reduktion der mit den einzelnen Objektiven er- 
haltenen Messungen aufeinander. Die Messungen erfolgten zurn grOBten 
Teil bei Zenitdistanzen von 40-50°, so daB die Extinktionsverbesserungen 
nur gering waren. AuBerdem waren wegen der kleinen Zenitdistanzen- 

l ) G. MUller, und P. Kempf, Photometrischo DurchmuHtorung cIoh ntirdlichen 
Himmels, enthaltend die Grdfien undFarben allorStomc dor JiD bi« zur GrOfio 7,5. 
Publ. Astroph. Obs. Potsdam 9, 13, 14, 16, 17. 1894-1907. 


■ .V.; 



IV. Kap. § 3. Die photometrischen Stemkataloge. 629 

unterschiede der Sterne in den einzelnen Satzen die Einflusse der Extink- 
tion nur gering. Jeder Stem wurde an zwei Abenden gemessen, von jedem 
der beiden Beobachter einmal; der mittlere Fehler einer auf zwei Mes-* 
sungen beruhenden Kataloghelligkeit betragt ±0^04. Die in der PD 
erreichte Genauigkeit ist wesentlich groBer als in der RHP. 

Potsdamer Poldurchmusterung 1 ) (PPD). Die Potsdamer Durch- 
musterung ist von Muller, Kron und Kohlsoh^tter in den Jahren 1907 
bis 1920 bis zum Pol erganzt worden. Als Fundamentalsteme wurden 253 
Sterne zwisohen 73° und 80° der PD benutzt. Diese von Hassbnsteik 
reduzierten Messungen ergeben einen Katalog von 5000 Sternen bis zur 
Helligkeit 9*?6 zwisohen 75° Deklination und dem PoL 

Durchmusterung in 6gyalla a ). Tass und Terkan haben anderer- 
seits die PD nach Siiden erweitert bis zur Deklination -10°. Die Mes¬ 
sungen sind mit zwei Photometem vom Zollner-Typus ausgefiihrt. Durch 
139 Standardsteme, die mit 42 Sternen der PD verglichen wurden, sind 
die Helligkeiten an die PD angeschlossen. Der Katalog enthalt 2122 
Sterne heller als 7™5. 

Vergleich der PD und RHP, Helligkeitsverzeichnis von Zin- 
ner. Mit der Fertigstellung der Potsdamer Durchmusterung und der 
Revised Harvard Photometry ist ein gewisser AbschluB auf dem Gebiete 
der visuellen photometrischen Katalogbeobachtungen erreicht. In diesen 
Katalogen liegen zwei g&nzlich unabhangige Beobachtungsreihen der 
helleren Sterne des Himmels vor. Ihre Ergebnisse sind mehrfach unter- 
einander verglichen worden. Die beiden Systeme stimmen hinsichtlich 
der Skala fur die Sterne mittlerer Farbe iiberein. Bei den weiBen und 
roten Sternen dagegen ergeben sich Skalenunterschiede, die auf Auf- 
fassungsunterschieden, welche von der Farbe abh&ngen, beruhen. Ferner 
besteht eine konstante Diflerenz in den Helligkeiten von -0™28 im Sinne 
Harvard-Potsdam. Dieselbe ist hauptsachlich darauf zurlickzufiihren, 
daB in den beiden Beobachtungsreihen nicht dieselben Sterne zur Fest- 
setzung des Nullpunktes der Helligkeiten benutzt worden sind und die 
verwendeten Ausgangshelligkeiten der BD nicht fehlerfrei sind. 

Zinner hat aus den Harvard-Beobachtungen von 1879-1906 und den 
Potsdamer Messungen einen Helligkeitskatalog von 2373 Sternen, die 
heller als 5T5 sind, abgeleitet. Hierbei sind die Harvard-Helligkeiten 
durch Anbringen der Korrektion wegen systematischen Unterschiedes 
im Nullpunkt und wegen des Farbfehlers auf die PD reduziert und mit 

*) W. Hassenstktn, PhotometrischenDurchmuHtorung der BD-Stome von 7,5 bis 
9,5 innorhalb denr Polzonen +80° bis + 90°. Publ. AHtroph. Obs. Potsdam 26. 1927. 

2 ) A. Tass und L. Tkrkan, Photometrische Durchmusterung des siidliohen 
Himmels I. Zone 0° bis -10° Deklination. Publ. 6gyalla 1. 1916. 
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den PD-Helligkeiten vereinigt worden. Die Skala des Zinnerschen 
Kataloges ergibt sich als praktisch identisch mit der PD. 

Visuelle Helligkeiten schwacher Standardsterne 1 ). Zum 
SchluB sei noch die Ausdehnung der visuellen Helligkeitsskala auf sehr 
sehwache Sterne bis zur 16. GrOBenklasse erwahnt. Nach einem Plane von 
Pickering sind 36 Felder in der Umgebung langperiodischer verander- 
licher Sterne, die im Minimum sehr schwach werden, ausgewahlt worden. 
In jedem Feld sind die Helligkeiten von 20 Sternen zwischen der 12. und 
16. GrtfBe bestimmt worden. Angeschlossen sind dieselben an Sterne 
12. GrOBe, deren Helligkeiten Pickering in Harvard bestimmte- Die 
Beobachtungen sind mit dem auf S. 607 beschriebenen Pickeringschen 
Keilphotometer in Verbindung mit den groBen Refraktoren der Lick-, 
Yerkes- und McComick-Sternwarte erhalten worden. 

§ 4. Ergebnisse der Bestimmung 

der visuellen Helligkeit der Sonne, des Mondes und der Planeten. 

Die Sonne. Russell 2 ) hat eine zusammenfassende Bearbeitung der 
nach den verschiedenen oben beschriebenen Methoden erhaltenen Be- 
stimmungen der Helligkeit der Sonne vorgenommen. Aus den einzelnen 
Reihen ergeben sich die in der untenstehenden Tabelle angegebenen 
Werte der in GrOBenklassen ausgedriickten Sonnenhelligkeit. Als Mittel- 
wert nimmt Russell -26 i ? 72. Die einzelnen Werte zeigen in Anbetracht 
der ganz verschiedenen Methoden, die bei der Beobachtung benutzt 
worden sind, eine sehr gute tJbereinstimmung. Auch mit dem photo- 
graphisch bestimmten Wert der Sonnenhelligkeit — 2i5 l V93 stehen die 
visuell erhaltenen Ergebnisse in Einklang, da der Spektraltypus der 
Sonne einem Farbenindex von + O 1 !^ entspricht. 

Holligkoit dor Sonne. 

Zollnbr 26'!'66 

Fabry -26,80 

PlCKERING 26,83 

Oeraski 26,60 

Der Mond. Die Helligkeitsbestimmungen des VoIImondos zeigen keine 
so gute Ubereinstimmung wie bei der Sonne, wie die von Russell aus den 
einzelnen Beobachtungsreihen erhaltenen Werte der Vollmondhelligkeit, 
bezogen auf die Standardentfernung, zeigen. Aus den Vergloiohungen der 

*) Photometrie Magnitude of Faint Standard Stars. Mem. American Academy 
of Arts and Sciences 14, Nr. IV. 1923. 

2 )H.N. Russell, The Stellar Magnitude of the Sun, Moon and the Planets. 
Astrophys. Journ. 43, 103. 1916. 
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Sonne und des Mondes mit der Hefherkerze und anderen Standardlicht- 
quellen ergibt sich als Helligkeitsdifferenz von Sonne und Mond -14 I ?08 J 
womit aus der oben angegebenen Sonnenhelligkeit fur die Helligkeit des 
Mondes -12 r ?64 folgt. Rtjssell nimmt als mittleren Wert des Voll- 
mondes in der Standardentfernung -12 1 ?55 an. 

Helligkeit 

Herschel 
Bond 
Zollner 
Pickering 

Phasenkurve des Mondes. Abgesehen von der Totalhelligkeit selbst 
ist die Bestimmung des durch die Phasen des Mondes bedingten Licht- 
wechsels erforderlich. Diese sogenannte Phasenkurve ermOglicht, aus den 
auBerhalb der Vollmondphase erhaltenen Beobaehtungen die Mond- 
helligkeit zu berechnen. Sie ist aber auBerdem von groBer Wichtigkeit 
fur theoretische Untersuchungen liber die Beschaffenheit der Mondober- 
flache, die fur den Verlauf der Phasenkurve ausschlaggebend ist. Die 
Phasenkurve des Mondes ist durch mehrere visuell photometrische 
Beobachtungsreihen von Pickering, Wislicenus, Zollner und an¬ 
deren gut bestimmt. In der Tabelle ist die von Russell aus der Gesamt- 
heit dieser Beobaehtungen abgeleitete Phasenkurve angegeben. Sie ent- 
halt die auf die Vollmondhelligkeit als Einheit bezogenen Lichtverluste 
fur die verschiedenen Werte des Phasenwinkels a. 


des Vollmondes. 

-12T79 

- 12,66 

- 12,22 

-12,61 


Phasen - 

Vor 

Nach 

winkol 

Vollmond 

Vollmond 

0° 

O'VOO 

O'VOO 

10 

0,22 

0,22 

20 

0,44 

0,48 

30 

0,67 

0,74 

40 

0,90 

1,03 

60 

1,13 

1,31 

GO 

1,37 

1,58 

70 

1,65 

1,86 

80 

1,98 

2,17 

90 

2,35 

2,50 

100 

2,78 

2,86 

1 10 

3,22 

3,27 

120 

3,77 

3,74 

130 

4,39 

4,30 

140 

5,14 

4,98 

160 

6,09 

6,89 
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Die Planeten. Ebenso wie der Mond zeigen die Planeten neben den 
Helligkeitsschwankungen infolge der wechselnden Entfemung von de;r 
Erde auch den EinfluB der Phase. Die Grenzen des Phasenwinkels sind 
bei den einzelnen Planeten sehr verschieden. Das grttBte Intervall kann 
bei Venus, namlich von 22-157 °, beobachtet werden. Dann folgt Merkur, 
der nur in dem Intervall von 60-120° beobachtet werden kann, und bei 
den auBeren Planeten sinkt das beobachtbare Phasenintervall von 60° 
bei Mars und 12° bei Jupiter auf 2° bei Neptun herab, so daB der EinfluB 
der Phase auf die Helligkeit bei den letzteren sehr gering ist. Der Planet 
Saturn mit seinem Ringsystem erfordert Beobachtungen, die sich Tiber 
einen grOBeren Zeitraum erstrecken, wegen der durch die wechselnde 
Lage des Ringsystems zum Beobachter auf der Erde und zur Sonne in 
den einzelnen Oppositionen entstehenden Helligkeitsschwankungen. Die 
wichtigste visuell-photometrische Beobachtungsreihe zur Bestimmung 
der Planetenhelligkeiten ist von Miller in Potsdam ausgefiihrt worden 
unter Verwendung des Zttllnerschen Photometers. MUller 1 ) hat fur die- 
jenigen Planeten, die eine Helligkeitsanderung mit der Phase aufweisen, 
aus seinen Beobachtungen nicht nur die Helligkeit fur die Zeit der mitt- 
leren Opposition abgeleitet, sondern auch die Helligkeit auBerhalb der 
Opposition als Funktion des Phasenwinkels a durch empirische Formeln 
dargestellt. Russell 2 ) hat die Ergebnisse der Beobachtungen von Miller 
mit denen anderer Beobachter verglichen und nach Reduktion auf das 
System der Harvard Photometry die folgenden Helligkeiten der Planeten 
erhalten, die fur mittlere Entfernung des Planeten von der Sonne gelten 
und bei Merkur und Venus auf die Einheit der Entfernung von der Erde, 
bei den iibrigen Planeten auf die mittlere Oppositionsentfernung be- 
zogen sind. 

Visuelle Helligkeit der Planeten und Trabanton. 

Grol3e Planeten 

Merkur - 0^96 + 0 , V0284(a-50°) + 0 r l'000102(a~50 n ) 2 

Venus - 4\“77 + O’, "01322 a + 0?000000426a 3 

Mars -1^85+0^0149(1 

Jupiter - 2'V29 

Saturn +0,89 

Uranus + 5,74 

Neptun + 7,65 


J ) G. MOller, Helligkeitsmessungen der grolBen Planeten und einiger Astoroiden. 
Publ. Astroph. Obs. Potsdam 8, 4. 1893. 

2 ) H. N. Russell, The Stellar Magnitude of the Sun, Moon and the Planets. 
Astrophys. Joum. 43, 103. 1916. 
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Kleine Planeten 


Trabanten 


Ceres 

+ 77*15 

Jupiter 1 

+ 5T54 

Pallas 

+ 7,84 

2 

+ 5,69 

Juno 

+ 8,95 

3 

+ 5,08 

Vesta 

+ 6,04 

4 

+ 6,28 



Saturn 




Titan 

+ 87*30 


FtJNPTES Kapitel. 



Visuelle Spektralphotometrie. 

§ 1. Allgemeines. 

Haben bei BeBtimmungen von Integralhelligkeiten die photographi- 
schen Beobachtungsmethoden die visuellen Messungen verdrangt, so ist 
dieses in noch viel grOCerem MaBe bei den spektralphotometrischen 
Beobachtungen der Pall gewesen, so daB heute kaum nooh visuelle 
8pektralphotometrische Beobachtungen ausgefuhrt werden. Intensitats- 
messungen des spektral zerlegten Lichtes in kleinen Wellenl&ngen- 
bereichen geben AufschluB iiber die Intensitatsverteilung im Spektrum 
und die Anwendung der Strahlungsgesetze auf die Messungen die Mbglich- 
keit, die Temperatur der untersuchten Lichtquelle zu bestimmen. Priiher 
stand fur das Gebiet der kleinen Wellenlangen bis 480 nur die photo- 
graphische Methode zur Verfiigung, wahrend man fur das langwellige 
Gebiet ausschlieBlich auf visuelle Messungen angewiesen war. Mit der 
Einfuhrung orthochromatischer und panchromatischer Flatten ist die 
visuelle Methode aber immer mehr ausgeschaltet worden. Zwei Grtinde 
sind hierfiir maBgebend gewesen, erstens stOrt bei visuell-photometri- 
schen Beobachtungen die Luftunruhe in noch viel starkerem MaBe als 
bei visuellen Messungen der Gesamthelligkeit. Zweitens fallen bei der 
photographischen Beobachtungsmethode alle Schwierigkeiten, die von 
der Farbung der zu messenden Lichtquelle herriihren, fort, da bei photo¬ 
graphischen Beobachtungen nur Schwarzungen gemessen werden. In 
der Spektralphotometrie sind im wesentlichen durch die Beobachtung 
zwei Aufgaben zu Ibsen. Erstens die Untersuchung der Intensitatsver¬ 
teilung im Spektrum eines Himmelskftrpers, wobei die Intensit&ten der 
einzelnen Spektralgebiete miteinander zu vergleichen sind, zweitens die 
Vergleichung der Intensitaten gleicher Wellenlangenbereiche in den 
Spektren verschiedener Sterne. Hierbei kann es sich um die verschiedenen 
Sternspektren untereinander oder um den Vergleich mit einer kttnst- 
lichen Lichtquelle handeln, deren Temperatur bekannt ist. 
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Die LOsung der ersten Aufgabe stttfit wegen der Verschiedenheit der 
Farbe der zu vergleichenden Lichtquellen auf sehr groBe Sch\*derigkeiten 
und die Ergebnisse zeigen systematische Fehler und eine maBige Ge- 
nauigkeit. Bei der zweiten Aufgabe sind die Fehler geringer, es werden 
nur gleichgefarbte Lichtquellen verglichen und die erreichbare MeB- 
genauigkeit ist von derselben GrtfBenordnung wie bei den gewOhnlichen 
photometrischen Messungen im unzerlegten Licht. 

Entsprechend den beiden oben erwahnten Aufgaben zerfallen auch die 
Spektralphotometer in zwei Klassen. Diejenigen der ersten Klasse, die 
zur Vergleichung der Intensitat der einzelnen Gebiete eines Spektrums 
dienen, sind, da es sich hierbei hauptsachlich um die Beobachtung der 
Sonne handelt, Spezialkonstruktionen. Wegen der flachenhaften Ausdeh- 
nung der Sonne kommen nur Spaltspektroskope in Frage. 

Die Photometer der zweiten Klasse, die zur Vergleichung der Inten- 
sitatsverteilung in den verschiedenen Spektren dienen und zur Beob¬ 
achtung der Sterne benutzt werden, sind als Zusatzapparate, die an ein 
Fernrohr angesetzt werden, gebaut. Auch hier werden meistens Spalt¬ 
spektroskope benutzt, obgleich der Spalt fur Sterne als punktformige Ob- 
jekte nicht unbedingt erforderlich ist. Aber die beiden anderen Spektro- 
skopformen, das Objektivprisma und das Okularspektroskop, sind weniger 
geeignet. Das letztere findet uberhaupt nur fur rohe Klassifizierungszwecke 
der Spektren Anwendung, und beim Objektivprisma tritt sein Haupt- 
vorzug, die gleichzeitige Beobachtung der Spektren einer Anzahl von 
Sternen, bei visuellen Beobachtungen nicht so in Erscheinung wie bei 
photographischen. 

Wenn es sich um die Beobachtung von Sternen handelt, die faden- 
fftrmige Spektren in der Brennebene ergeben, niiisscn die Spektren ver- 
breitert werden. Dieses kann mit Hilfe einer vor dem Spalt in don Strahlen- 
gang gesetzten Zylinderlinse, deren Achse parallel zur Dispersionsrichtung 
liegt, geschehen. Die Verwendung der Zylinderlinse bcdingt freilioh einen 
merklichen Lichtverlust. 

Die MeBverfahren zur Bestimmung der spektralen Helligkeiten sind 
dieselben wie bei gewtthnlichen photometrischen Messungen. Es wird 
durch den photometrischen MeBapparat die Helligkeit eines der beiden 
zu vergleichenden Objekte meBbar geschwacht, bis Helligkeitsgleichheit 
eintritt. Im ubrigen gelten auch flir die spektralphotometrischen Bcob- 
achtungen die oben fur Helligkeitsmessungen angegebenen allgemeinen 
Gesichtspunkte. 

Als Beobachtungsinstrument konnen sowohl Refraktoren als auch 
Reflektoren benutzt werden. Letztere haben den Vorzug, daB keine chro- 
matischen Aberrationen auftreten. Wenn die bisherigen visuellen Beob- 
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achtungsreihen fast ausnahmslos mit Refraktoren erhalten worden sind, 
so ist dieses hauptsachlich darauf zuriickzufiihren, daB zur Zeit dieser 
schon langer zuriickliegendenBeobachtungsreihen Reflektoren verhaltnis- 
maBig wenig benutzt worden sind. Die unvollkommene Achromasie der 
Refraktoren hat aber zur Folge, daB nur ein beschrankter Wellenlangen- 
bereich scharf abgebildet wird und bei Messungen in Gebieten verschie- 
dener Wellenl&ngen das Okular immer wieder auf grtiBte Scharfe ein- 
gestellt werden muB. 

Die gemessenen Intensitaten mlissen auBerdem wegen der selektiven 
Absorption des Lichtes in den Glasern des Objektives korrigiert werden 
und der Betrag derselben durch besondere Untersuchungen bestimmt 
werden. Auch die librigen Fehler der Optik des Instrumentes sowie 
Fehler in den Prismen verursachen eine TJnsch&rfe der Bilder. Von den 
Spektralphotometern, welche zum Vergleich der Intensitat der verschie- 
denen Spektralbereiche verwendet werden, ist zunaehst das Fraun¬ 
hofersche zu nennen, da mit demselben die ersten Versuche, die Inten- 
sitatsverteilung im Sonnenspektrum zu bestimmen, gemacht worden sind. 

§ 2. Das Fraunhofersche Spektralphotometer 1 ). 

Das vor dem Objektiv A befindliche Prisma P (Abb. 30) entwirft in der 
Brennebene das Sonnenspektrum, das zur Halfte von dem kleinen, 45° 
gegen die optische Achse geneigten 
Spiegel verdeckt wird. Der Spiegel 
wird durch die Lampe L beleuchtet, 
aus derem Strahlenkegel ein kleiner 
Teil durch die Blende b heraus- 
geblendet wird. Das in der einen \ 

Gesichtshalfte des Okulars sicht- 
bare Gebiet des Spektrums und die 
von der reflektierten Lampenstrah- 
lung erleuchtete andere Gesichts¬ 
halfte werden auf gleiche Helligkeit 
gebracht. Uni dies zu erreichen, ^ ^ 

Wild dor I.ampenabstand vom Spie- Sl)t . ktmll) i lotoni( t! I .’' v!m F.iaunhofkr. 
gel geandert, die Helligkeitsande- (NachMiiLiiEKjPhotomotritMh'rCioHtiriio.) 
rungerfolgtumgekehrt proportional 

dem Quadrate des Abstandes. Die Genauigkeit der Beobachtung ist 
wegen der verschiedenen Fiirbung des Spektralgebietes und der Lampe 
sehr gering. 

J ) J. Fraunhofer, Donkuchr. Bayr. Akad('ini(« d. Wiss. 5, 193. 1817. 
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§ 3. Das erste Spektralphotometer yon VlERORDT 1 ). 

Vierordt verwendet einen von der Vergleichslampe erleuchteten 
Spalt, dessen Bild durch Reflexion an der letzten Prismenflache des 
Spektralapparates auf die Mitte des zu untersuchenden Spektrums als 
weiBer Streifen projiziert wird. Wird die Hohe passend gewahlt, so bleibt 
das Spektrum oberhalb und unterhalb des weiBen Streifens sichtbar. 
Durch Einschaltung von Neutralglasem kann die Helligkeit des Streifens 
so weit verandert werden, daB derselbe in dem zu messenden Spektral- 
gebiete nicht mehr zu erkennen ist. Mit den anderweitig bestimmten 
Abschwachungskonstanten der benutzten Neutralglaser kann man die 
Intensitat des betreffenden Spektralbereichs ermitteln. 


§ 4. Das Spektralphotometer von Abney und Festing 2 ). 


Diese Beobachter haben fur die spektralphotometrische Unter- 



suchung des Sonnenlichtes die 
folgende Anordnung (Abb. 31) 
angewandt, die deswegen be- 
merkenswert ist, weil keine 
besondere Vergleichslicht- 
quelle, sondern das Sonnen- 
licht selbst benutzt wird, und 
Schwankungen der Intensit&t 
desselben wahrend der Beob- 
achtung keinen EinfluB auf 
die MeBergebnisse haben. Die 
Linse Lj vereinigt das von 
einem Heliostaten kommende 
Licht der Sonne auf dem Spalt 
S L des Spektralapparates. 
Nach Durchgang durch das 
Kollimatorobjektiv L a und 
die Prismen l\ und P 2 ent- 
werfen die Strahlen auf dem 
Schirm D, der einen Spalt S 2 


Abb 31 enthalt, ein Sonnenspektrum, 

Spektralphotometer von Abney und Festing. Man kann durch Verschiebung 
(Nach Muller, Photometrie der Gestime.) des Schirmes jedes Wellen- 


1 ) C. Vierordt, Die Anwendung des SpektralapparateH zur MewHung und Ver- 
gleichung der Starke des farbigen Lichtes. Tubingen 1871; vgl. auch Pogg Ann* 
137 , 200. 1869. 

a ) W. Abney und E. R. Festing, Philos. Trans. Roy. Soc. London 2, 465. 1886. 
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langengebiet aus dem Spektrum herausblenden. Die Linse L 4 ent- 
wirft ein Bild dieses Gebietes auf dem Schirm F. Andererseits fallen die 
von der Vorderseite des ersten Prismas reflektierten Strahlen auf den 
Spiegel G und werden nach der Reflexion an demselben durch die Linse 
L 6 ebenfalls auf dem Schirm F abgebildet. In M befindet sich nooh eine 
rotierende Scheibe, deren sektorenformige Ausschnitte verstellbar sind 
und die Intensitat des Lichtes, welches vom Spiegel kommt, mefibar zu 
andern. gestatten. Durch die Gleichheit der Schatten eines vor dem 
Schirm F befindlichen Stabes wird die Intensitatsgleiehheit der Bilder 
beurteilt. 

Wahrend diese eben beschriebenen Apparate zum Vergleich der In¬ 
tensitat der einzelnen Wellenlangengebiete im Spektrum einer Lichtquelle 
dienen und hauptsachlich fur die Untersuchungen des Sonnenspektrums 
benutzt worden sind, dienen die folgenden Spektralphotometer zur Be- 
stimmung des Intensities verhaltnisses desselben Wellenlangenbereiches 
in den Spektren verschiedener Lichtquellen. Bei diesen Instrumenten 
wird das Vergleichsspektrum durch eine kiinstliche Lichtquelle erzeugt. 

§ 5. Das zweite Spektralphotometer von Vierordt 1 ). 

Wird in einem Spektralapparat der Spalt erweitert, so nimmt die 
Intensitat des erzeugten Spektrums zu, und zwar proportional der Breite 
des Spaltes. Vierordt hat hiervon Gebrauch gemacht bei der Kon¬ 
st ruktion seines Spektralphotometers. Hierzu ist der Spalt des Spektral- 
apparates in zwei Halften geteilt und so eingerichtet, daB die beiden 
Halften desselben jede fur sich auf eine beliebige Weite mittels einer 
Mikrometerschraube eingestellt werden kann. Wahrend das Licht der 
einen Lichtquelle durch die eine Spalthalfte eintritt, befindet sich vor 
der anderen Spalthalfte ein total reflektierendes Prisma, welches das von 
der Vergleichslichtquelle herrtihrende Licht in diese Spalthalfte wirft. 
Durch Verstellung der Spaltweite kOnnen die beiden Spektren bei einer 
bestimmten Wellenlange auf gleiche Intensitat gebracht werden. Damit 
die anstoBenden Spektralbezirke bei der Messung nicht stOren, ist bei 
den Vierordtschen wie auch bei anderen Spektralphotometern in der 
Brennebene des Okulars ein Spalt, dessen Weite beliebig verandert 
werden kann, eingeschaltet. 1st der Helligkeitsunterschied der Licht¬ 
quellen sehr groB, so laBt sich derselbe mit diesem Spektralphotometer 
nicht sehr sicher bestimmen. Die Weiten der beiden Spalthalften sind 
dann sehr verschieden und ebenfalls die Reinheit der beiden Spektren. 
Die Ungleichheit der Farben, die hierdureh bedingt ist, wirkt sehr stO- 


x ) C. Vierordt, PoggAnn. 140 , 172. 1870. 
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rend bei den Messungen. Wegen des geringen Lichtverlustes der direkt 
beobachteten Lichtquelle ist das Photometer von Vierordt fur Stern- 
beobachtungen sehr geeignet. 

§ 6. Das Spektralphotometer von Glan und Vogel 1 ). 

Bei diesem Photometer ist der Spalt durch einen Quersteg geteilt, die 
eine Halfte des Spaltes empfangt das Licht der zu untersuchenden Licht¬ 
quelle, die andere das Licht der Vergleichslichtquelle. Das letztere wird 
durch Prismen von der seitlich befindlichen Lampe 1 in den Spalt s gewor- 
fen. Nachdem die vom Spalt kommenden Strahlen durch eine bei t befind- 



Abb. 32. Hpoktralphotomotor von (1i,an und V onion. 
(Nach Mullkh, Photometric dor (Jostimo.) 


liche Kollimatorlinse parallel gcmaeht worden Hind, fallen sic nuf ein 
doppelbrechendes Bergkristallprisma P, denser! Hauptschnitt senkrecht 
zur Spaltrichtung steht. Nach Pasaieren einen mit deni HandgrilT h ver- 
stellbaren Nicolachen Prismas werden sie durch ein Klintglasprinma bei 
T zerlegt, desaen bredhende Kante deni Spalt parallel gerichtet ist. Ks 
Bind im Okular vier Spektren sichtbar, jedc Spalt.halfte liefert zwei Spek¬ 
tren, deren Licht senkrecht zueinander polarisiert ist. Zwei der Spektren 
werden durch Blenden abgedeckt, und aus den beiden siehtbaren Spek¬ 
tren wird ein schmaler Streifen herausgeblendet. Durch die Drehungdes 
Nicolschen Prismas kann die Helligkeit dessichtbaren Npektralgebieten in 
den Spektren des Sternes und der Vergleiehsliohtquelle gleich gemaeht 

J ) P. Olan, Wind. Ann, 1, 351; Monatsbor. ProuGJ. Akadcmic W’ihh. 104. 1877. 
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werden. Um die verschiedenen Spektralgebiete in die Mitte des Gesichts- 
feldes zu bringen, kann das Okularrohr F mittels der Schraube m um eine 
parallel zur brechenden Kante, durch die Mitte des Flintglasprismas 
gehende Achse gedreht werden. Die Bestimmung der zu den einzelnen 
Kreisablesungen gehOrigen Wellenlangen geschieht durch Ausmessung 
Fraunhoferscher Linien im Sonnenspektrum. 

Da die Doppelbrechung fur verschiedene Wellenlangen nicht dieselbe 
ist, werden die Spektren nicht gegeneinander abgegrenzt sein, sondern 
sich teilweise iiberdecken Oder auseinanderlaufen. Glan hat, um diesen 
Ubelstand zu beseitigen, das Kollimatorobjektiv verschiebbar angeordnet, 
so daB fur jede MeBstelle im Spektrum die beiden Spektren in Kontakt 
gebracht werden kOnnen. Durch entsprechende Verstellung des Okulars 
wird die Trennungslinie wieder scharf eingestellt. Vorteilhafter ist es, 
nach dem Vorschlage von Crova, statt eines Steges mit paralleler Be- 
grenzung, den Randern des Steges einen kleinen Neigungswinkel gegen¬ 
einander zu geben, so daB durch Verschiebung dieses Spaltes in der 
Dispersionsrichtung langs des Spektrums an jeder Stelle der Spektren 
Beruhrung hergestellt werden kann. 

Oegeniiber dem Spektralphotometer von Vierordt hat das Glan- 
Vogelsche den Vorteil, daB sich groBe Helligkeitsdifferenzen iiberbrucken 
lassen. Andererseits ist die Lichtschwachung des zu beobachtenden 
Objektes durch die Doppelbrechung ein erheblicher Nachteil wegen der 
geringen Intensitat des Sternenlichtes. 

§ 7. Spektralphotometer von Crova 1 ) • 

I m Gegensatz zum Photometer von (Jlan und Vogel befindet sich 
der lichtschwachende MeBapparat hier im Strahlengang der Vergleichs- 
lichtquelle. Kr besteht aus zwei Nicolschen Prismen, ist also derselbe 
wie beim gewOhnlichen Zollnerschen Photometer, und die Helligkeits- 
differenz fiir zwei Stellungen und yj 2 des Intensitatskreises betragt 

A m - 5 (logsin y) x - log sin yi 2 ). 

Das Licht der seitlich behndlichen Vcrgleichslampe wird (lurch ein total- 
reflektierendes Prisma in die eine Spalthalfte reflektiert, w ah rend die 
atidere Hiilfte das Sjiektrum der zu vergleichenden Lichtquelle liefert. 
Vom Standpunkt der Astrophotometric wird man bei Beobachtung von 
Sternen dieses Photometer dem Glan-Vogelschen vorziehen, da hier keine 
weitere Lichtschwachung des Sternenlichtes stattfindet. 

q A. Crova, Ann. do chimio (^t do physi<|u<i 5. S(‘ri<‘. 29, 556. 1883. 
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§ 8. Die Potsdamer 

visuelle spektralphotometrische Durchmusterung 1 ). 

Die wichtigste visuelle spektralphotometrische Beobachtungsreihe, 
wenn man von einer Reihe kleinerer Untersuchungen absieht, ist die in 
Potsdam ausgefiihrte Temperaturbestimmung einer grbBeren Anzahl 
hellerer Steme durch Wilsing, Scheiner und MOnch. Als Beobachtungs- 
instrument wurde der 80cm-Refraktor des Potsdamer Observatoriums 
benutzt. Dabei war eine Korrektionslinse in den Strahlengang des Re- 
fraktors eingeschaltet, die das fur photographische Beobachtungen be- 
stimmte Objektiv fur das Gebiet der visuell wirksamen Wellenl&ngen 
achromatisierte. Der Spektralapparat ist vom Crova-Typus, das Sternen- 
licht passiert ohne Lichtschwachung den Spalt und Kollimator. Als 
Prisma wurde erst ein Flintglasprisma, spater ein Ruth erfordsches 
Prisma verwendet. "Wahrend beim ersteren die Dispersion zwischen 
H a und H 2° 7 betrug, war die Dispersion des Rutherfordschen grOBer 
und betrug 6°4. Als Vergleichslichtquelle diente eine elektrische Kohlen- 
fadenlampe, in deren Strahlengang der photometrische MeBapparat, 
bestehend aus zwei Nicolschen Prismen, eingeschaltet war. Durch ein 
vor dem Spalt befindliches und die Halfte desselben bedeckendes recht- 
winkliges Prisma gelangte das Licht der Vergleichslampe in den Spektral¬ 
apparat. In der Brennebene des Fernrohres beobachtete man die faden- 
fOrmigen Spektren von Stern und Vergleichslampe nebeneinander. Das 
Okular war auf einem in der Richtung der Dispersion verschiebbaren 
Schlitten angeordnet. Die den ausgewahlten Wellenlangen entsprechenden 
Stellungen, bei denen die Messungen ausgefuhrt werden sollten, waren 
auf dem Schlitten mit Hilfe eines Domes und entsprechenden Furchen 
in der Schlittenfuhrung leicht einzustellen. Die Messung von Flachen- 
helligkeiten hatte eine Verbreiterung der Spektren entwedcr durch eine 
Zylinderlinse oder durch extrafokale Stellung des Spaltes bedingt. 
Wegen der damit verbundenen Verringerung der Intensitiit und der sich 
ergebenden ungleichmaBigen Helligkeitsverteilung in den Spektren 
wurde aber auf diese Methode verzichtet und statt (lessen die (Ueiehheit 
der Lichtmengen gemessen. Durch eine in den Strahlengang dor Vorgleichs- 
lampe gesetzte verstellbare Spaltblende konnte das Vergleiohsspektrum 
ebenso breit wie das Sternspektrum gemacht werden. Aus den bciden bei 
der benutzten OkularvergrftBerung linienformig erscheinenden S])ektren 
wurden durch eine Blende in der Brennebene des Okulars gleich groBe 
rechteckige Stiicke herausgeblendet. Der Spalt wurde verhhltnismaBig 

*) J. Wilsing, Effektive Temporaturen von 199 helloren Stcrncn nach spt'ktral- 
photometrischen Messungen. Fubl. Astroph. Obs. Potsdam 24 , Nr. 74. 1919. 
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weit geOffnet, auf einen Millimeter, um zu verhindem, daB von den bei 
grOBeren Zenitdistanzen durch die atmospharische Dispersion in kleine 
Spektren ausgezogenen Sternbildern Teile durch eine zu enge SpaltOffnung 
abgeblendet werden. Zur Bestimmung der Wellenlange im Spektrum, 
die den auf dem Okularschlitten markierten MeBstellen entsprechen, 
wurde an Stelle des Okulars ein MeBmikroskop eingesetzt und dessen 
Fad$n auf die Mitte der spaltfOrmigen Okularblende eingestellt. Wird der 
Okularschlitten dann auf die MeBstellen gebracht, so lassen sich die Ab- 
stande bekannter Spektrallinien, wie H tt , H^, H y und der D-Linie von der 
Mitte der Okularblende mit der Schraube des Mikroskops messen. Unter 
Benutzung der Hartmannschen Dispersionsformel kann dann die Wellen¬ 
lange der MeBstellen berechnet werden. Die Stellen waren nach MOglich- 
keit so ausgesucht, daB die Spektralbereiche frei von Absorptionslinien 
waren. Im Anfang wurden die fiinf Wellenlangen 448, 480, 513, 584, 
638 m//, spater an 10 Stellen bei 451, 472, 494, 514, 535, 556, 577, 593, 
615, 642 m// eingestellt. 

Infolge der chromatischen Abweichungen des Refraktorobjektives 
erscheint das Spektrum nicht in der ganzen Lange fadenformig. Da die 
Brennweite fiir die Strahlen verschiedener Wellenlangen nicht dieselbe 
ist, wird nur ein begrenzter Wellenlangenbereich im Fokus sein, der daran 
zu erkennen ist, daB das Spektrum an der betreffenden Stelle einge- 
schniirt erscheint. Hiervon wurde zur Fokussierung Gebrauch gemacht, 
indem der Spektralapparat langs der optischen Achse verschoben wurde, 
bis die Einschnurung an der MeBstelle lag und das Spektrum dort linien- 
fOrmig erschien. Da sich nur fur die MeBstellen im Ultraviolett eine 
merklich abweichende Fokusstellung ergab, sind die iibrigen Beob- 
achtungen alle bei der gleichen Fokusstellung ausgefiihrt und die Mes- 
sungen nachtraglich durch Anbringen kleiner Korrektionen auf die ge- 
naue Fokusstellung reduziert worden. 

Voraussetzung fiir einwandfreie MeBergebnisse ist die Konstanz der 
Vergleichslatnpe wiihrend der Beobachtungen, die durch Ablesung eines 
in den Stromkreis der Lampe eingeschalteten Milliani parameters kon- 
trolliert wurde. Samtliche Messungen wurden auf eine Nornmlstromstarke 
von 0,688 Ampere bezogen, die vor Beginn der Beobachtungen eingestellt 
wurde. Wich die bei den Beobachtungen abgelesene Stromstarke von 
diesem Wert ab, so wurden die IntensitatHinossungen entsprechend ver- 
bessert. Diese Korrektionen lassen sich aus dem Unterschied der Energie- 
kurven der Lampe fiir zwei verschiedene Stromstarken ableiten. Spater 
wurde die Stromstarke konstant auf deren Normalwert durch Wider- 
standsanderung gehalten. Zur Kontrolle der Lampenstrahlung wurde 
dieselbe mit dem Spektrum einer Scheinerschen Benzinlampe verglichen, 

Handb. d. WxperhnoiitalphyHik, Bil. XXVI. 41 
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5 i.nfa.ngB anschlieBend an jede photometrische Beobachtungsreihe, spater, 
da sich herausstellte, daB die Strablung praktisch als konstant angesehen 
warden konnte, in grftBeren Zeitabstanden. 

Die Messungen am Femrohr ergaben die Intensitatsverteilung in den 
Stemspektren, bezogen auf das Spektrum der elektrischen Kohlenfaden- 
lampe. Wird das letztere andererseits mit dem Spektrum eines schwarzen 
Str ahler s bekannter Temperatur verglichen, so lassen sich die Energie- 
kurven der Stemspektren ableiten und die ihnen entsprechenden Tem- 
peraturen bestimmen. Wenn ein fur die Anbringung am Femrohr ge- 
eigneter schwarzer Korper zur Verfugung stande, wurde man die Zwischen- 
schaltung der Vergleichslampe umgehen kOnnen. 

Das Spektrum der Lampe wurde in der ersten Zeit mit dem Spektrum 
gliihender Platinbleche verglichen. Spater wurde ein Laboratoriumsofen 
von Heraeus, dessen Temperatur durch ein Thermoelement bestimmt 
wurde, als schwarzer Korper benutzt und mit demselben die Energiever- 
teilung im Spektrum der Kohlenfadenlampe im Laboratorium ermittelt. 
Die Reduktion der Messungen geschah in folgender Weise: 

1. Fur den AnschluB der Lampe an den schwarzen KOrper geniigt es, 
wegen der niedrigen Temperaturen derselben, mit dem Wienschen Gesetz 
zu rechnen. Fiir den schwarzen KOrper betragt also die Strahlung 

Ui - c 1 A -6 e~ c * ,iT , (1) 

und wenn <p x die Ablesung am Intensitatskreis des Nicolschen Prismas ist, 
bei der die Strahlung von Lampe und schwarzem KOrper bei der Wellen- 
lange A gleiche Helligkeit zeigen, so erhalt man fiir die Lampenintensititt 

L A -Ui-sin 2 ^ • (2) 

Da die Temperatur des schwarzen KOrpers bekannt ist, katin U ~ A und L^ 
berechnet werden, womit die Intensitatsverteilung im Spektrum der 
Vergleichslampe bekannt ist. 

Bevor aus den am Fernrohr beobachteten Intensitatsverhaltnissen von 
Stem und Lampenspektrum in Verbindung mit den so bereohneten 
Intensitaten der Lampe die Energieverteilung im Sternspektrum be¬ 
rechnet wurde, muBten noch einige Korrektionen an die Beobachtungen 
angebracht werden. 

2. Verbesserungen wegen Extinktion des Sternlichtes in der Atmo- 
sphare. Dasselbe besteht in einer allgemeinen und selektiven Absorption 
und verandert die Intensitatsverteilung im Spektrum. Ist I x,y, die ln- 
tensitat der Strahlung bei der Zenitdistanz Z, I; die wahre Intensitat 
auBerhalb der Erdatmosphare, so hat man als Reduktionsgleichung 

logIi-logI i>z = joH^ogE.nz - Pi • 


(3) 
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E mz ist das visuelle Intensitatsverhaltnis eines Stemes mittlerer Farbe 
im Zenit und in der Zenitdistanz Z, p m ist der mittlere Transmissions- 
koeffizient der Atmosphare, p 2 derjenige fiir die Wellenlange L 

3. Die selektive Absorption des Sternlichtes in den Glasem des Objek- 
tives und der Korrektionslinse, die durch besondere Beobachtung be- 
stimmt worden war, wurde beriicksichtigt. Die Verbesserungen erreiohten 
nur im Violett merkliche Betrage. 

4. AuBer den bereits oben erwahnten Korrektionen fur Fokusstellung 
und Reduktion auf Normalstromstarke der Vergleichslampe muBten 
nochkleine Korrekturen angebracht werden wegen der persttnlichen 
Auffassungsunterschiede der an den Messungen beteiligten Beobachter, 
die durch verschiedenes Aussehen der zu vergleichenden Spektren zu- 
einander bedingt sind. 

Nachdem alle Verbesserungen beriicksichtigt waren, lagen die wahren 
Intensit&tsverhaltnisse der Strahlung der beobachteten Sterne und der 
Vergleichslampe fiir die MeBstellen im Spektrum vor. In Verbindung mit 
den Werten der Strahlung fiir die Vergleichslampe L 2 ergaben sich die 
wahren Werte der Intensitat I k im Sternspektrum. 

Fiir dieselben gilt, wenn der Stern wie ein schwarzer Kttrper strahlt, 
die Plancksche Gleichung, die logarithmisch geschrieben auf folgende 
Form gebracht werden kann: 

logli + logk + Slog A + ^ ^ loge +log(l-e“ 0,/rr ) - 0, (4) 

wo k eine Konstante ist. Werden die Werte von I 2 und X fiir jede der 
m MeBstellen eingesetzt, so erhalt man eine entsprechende Anzahl von 
Gleichungen, aus denen T zu bestimmen ist. Um die unbekannte Kon¬ 
stante k zu eliminieren, wird das Mittfel der m Gleichungen gebildet und 

2 7 log h 

und 

fiihrt analoge Bezeichnungen ein fiir die anderen GrOBen, so erhalt man 
die Gleichung: 

vUog^ + SyflogA) +^V( 1 M) lo g e+ V , ( lo g( 1 - e " c ‘ MT ))”° • ( 6 ) 

Wird noch 

x-c 2 /T; a-y(l/A)loge; n ■= v’(loglj) + Cy(logA)+V)(log(l-e" 0,/;T )) (6) 
gesetzt, so kann das letzte Glied in n berechnet werden, wenn der ge- 
naherte Wert von T bekannt ist oder ermittelt wird. Es ergeben sich dann 
fur einen Stern m Gleichungen von der Form ax+n*0, die unter Be- 
nutzung der Methodederkleinsten Quadrate denWert von x - c 2 /T ergeben. 

Die Potsdamer Beobachtungen ergeben die Temperaturwerte von 
199 Sternen. Die aus den alteren Beobachtungen mit nur fiinf Ein- 
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stellungen im Spektrum erhaltenen x-Werte zeigten einen systematischen 
Untersoliied gegen die aus zehn MeBstellen abgeleiteten Werte. Wilsing 
hat die Differenz 0,50 gleichmaBig auf beide Reihen verteilt. 

Werden die in Potsdam beobachteten Temperaturen mit den aus 
photographischen spektralphotometrischen Beobachtungen abgeleiteten 
Werten von Rosenberg verglichen, so ergeben sich merkliche Differenzen 
fiir die Ca/T-Werte der beiden Beobachtungsreihen gemeinsamen Sterne. 
Diese Abweichungen zeigen einen Gang mit der Temperatur. Bezeichnen 
Ca/T w und c 2 /T R die von Wilsing bzw. Rosenberg abgeleiteten re- 
ziproken Temperaturen, so ergibt sich die Beziehung 

°2/Tr =-l,6- c 2 /T w —2,0. (7) 

Die Skala der photographisch bestimmten Temperaturen ist also weiter 
als die visuell bestimmte. Der Hauptgrund fiir die Unstimmigkeit der 
Temperaturbestimmungen ist darin zu suchen, daB die Sterne nur mit 
groBer Annaherung wie schwarze KOrper strahlen. Werden nur einzelne 
Spektralbezirke, wie der visuelle oder photographisch beobachtbare, fiir 
sich betrachtet, so werden sich innerhalb dieser Gebiete keine Abwei¬ 
chungen von der Strahlung eines schwarzen KOrpers bemerkbar machen, 
wobei natiirlich von den StOrungen des kontinuierlichen Untergrundes 
durch die Anwesenheit von Absorptionslinien und Bandern abgesehen ist. 

Wird aber der ganze Spektralbereich, den die visuellen und photo¬ 
graphischen Beobachtungen umfassen, betrachtet, so machen sich die 
Abweichungen von der Strahlung eines schwarzen KOrpers dadurch be¬ 
merkbar, daB die aus den Beobachtungen der einzelnen Wcllenlangen- 
bereiche nach dem Planckschen Gesetz berechneten Temperaturen ver- 
schiedene Werte ergeben. Von Brill 1 ) ausgefiihrte IJntcrsuehungen 
zeigen, daB in dem beiden Beobachtungsreihen gemeinsamen Gebiet 
zwischen den Wellenlangen 450-570m// der Verlauf der Encrgickurve 
bei beiden Reihen derselbe ist. (Vgl. hierzu S. 457.) Auch cine photo- 
graphische spektralphotometrische Beobachtungsreihe von Jensen 2 ) mit 
einem Reflektor, bei der panchromatische Flatten verwendet worden 
sind, ergibt sowohl fur das hier interessierendc Gebiet der visuellen 
Messungen Ubereinstimmung mit den Fotsdamer Mcssungen, rIh auch 
fur das photographische Gebiet tJbereinstiimnung mit Rosen bergs Be¬ 
obachtungen. Die visuellen und photographischen Beobachtungen sind 
demnach frei von systematischen Fehlern und die Abwciehung in den 
abgebildeten Temperaturen darauf zuruckzufiihren, daB die Sterne nicht 
wie schwarze KOrper strahlen. 

1 ) A. Brill, AHtron. Nachr. 218 , 209; Astron. Nachr. 219 , 358. 1023. 

2 ) H. Jensen, Publ. Univ.-Stemw. Kiel 19 , 2. 1935. 
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Tafel fur die Reduktion von Messungen 
mit dem Zollnerschen Photometer. (Vgl. S. 594.) 
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-0,484 

4 
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Die zu den Abiesongen und yj 2 gehorige Helligkeitsdifferenz betr&gt 

dm = — (Ji — Jg) • 


J x und J 2 sind die mit den Argumenten rp x und tp 2 entnommenen Tafelwerte. 


Photographische Photometrie 

Von 


Hans Kienle, Gfittingen 




Einleitung. 

Die Aufgabe der photographischen Photometrie kann in ihrer allge- 
meinsten Form so gestellt werden: 

Aus der auf der entwickelten Platte meBbaren photogra¬ 
phischen Wirkung ist die Intensitat des Lichtes zu erschlie- 
Ben, das diese Wirkung hervorgerufen hat. 

Da alle photometrischen Methoden letzten Endes auf der Beurteilung 
der Gleichheit zweier Intensitaten beruhen, sind also vor allem die Be- 
dingungen zu klaren, unter denen man von der Gleichheit der photo¬ 
graphischen Wirkungen riickwarts schlieBen darf auf die Gleichheit der 
Intensitaten. 

Die wesentliche Schwierigkeit der photographischen Photometrie liegt 
darin, daB die photographische Wirkung nicht als Funktion einer oin- 
zigen GroBe, etwa der pro Flacheneinheit cingestrahlten Gesarnt- 
energie, dargestellt werden kann. Vielmchr hiingt die Wirkung von 
mindestens drei Veranderlichen at), dor Intensitat i, der Wellonlange X 
und der Belichtungszeit t. Daruber hinaun ist es nicht glcichgiiltig, ob 
die Energie in glciehmaBigcm Strom zugestrahlt wird (kontinuiorliche 
Belichtung) oder zeitlich in irgendcincr Form untcrteilt (diskontinuicr- 
Jiche oder periodische Belichtung mit konstanter oder verandorlioher 
Intensitat). Das Grundprinzip der photographischen Photometrie inuB 
daher sehr vorsichtig so ausgONproehen werden: 

Zwei Intensitaten sind gloich, wenn sie hei gleicher Wellen- 
langc in der gleichen Zeit auf dor gleiehen photographischen 
Platte unter sonst vOllig gleichen Umstanden (optischc Ab- 
bildung, r remperatur, Feuehtigkeit, Vor- und Nachgeschichtc) die 
gleichc photographische Wirkung hervorbringen. 

Wir gebrauchen hier ausdriioklieh die Bezeichmmg ,photographische 
Wirkung 1 ' und nicht ,,Sehwarziing“, wcil os keineswegs darauf ankommt, 
ob man Schwarzungen im iiblichen Sinne miBt oder Bildstarken oder 
Sterndurchmesser, sondern nur darauf, daB man die gleichen Wir- 
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kungen miBt. Ob man auf weit voneinander liegenden Stellen der gleichen 
Platte mit Verschiedenheiten der Empfindlichkeit rechnen muB; inwie- 
weit man Aufnahmen auf verschiedenen Platten unter Wahrung der 
Gleichheit der sonstigen Behandlung miteinander vergleichen kann; wie 
sich eine zeitliche Aufeinanderfolge verschiedener Aufnahmen auswirkt: 
das sind Pragen der praktischen Anwendung, die aus der Erfahrung 
heraus beantwortet werden miissen. 

' Wir werden die Methoden der photographischen Photometrie ganz 
unter dem Gesichtspunkt der astronomischen Anwendung behandeln. 
Das bedeutet eine Einschrankung nur hinsichtlich der Gattung der 
Strahlung. Astronomischer Beobachtung ist wegen der Wirkung der Erd- 
atmosphare unmittelbar zuganglich nur Lichtstrahlung mit Wellen- 
langen groBer als 0,28 /i. Die fur das auBerste UV (Schumann-Gebiet) zu 
treffenden besonderen Vorkehrungen fallen daher nicht in unseren Be- 
reich, ebensowenig die Photographie von Rontgen- oder Korpuskular- 
strahlen. 

In jeder anderen Beziehung ist gerade die astronomische Aufgaben- 
stellung die umfassendste uberhaupt, sowohl hinsichtlich der Gegenst&nde 
als auch der Genauigkeit, so daB in den von uns gesetzten Grenzen alles 
zur Sprache kommen wird, was an brauchbaren Methoden und Instru- 
menten fur die photographische Photometrie vorgeschlagen worden ist. 

Da ausfiihrliche Literaturverzeichnisse an anderer Stelle schon ver- 
Offentlicht sind 1 ), verzichten wir auf umfangreichere Literaturangaben 
und beschranken uns auf einzelne Belegstellen bzw. auf den Nachweis 
der letzten zusammenfassenden Bearbeitung des Gegenstandes. 


Erstes Kapitel. 

Ei g enschaf ten und Behandlung der photographischen Platte. 

§ 1. Das latente und das entwickelte photographische Bild. 

Das in der lichtempfindlichen Schicht einer photographischen Platte 
enthaltene Halogensilber stellt einen lichtelektrischen Empfanger dar, 
auf dessen Primarreaktion die Gesetze des inneren lichtelektrischen 
Effektes Anwendungfinden dvirfen 2 ). Die Energie des absorbiorten Lichtes 

l ) Das vollstandigste findet man bei G. Eberhaud, Handbuoh <1. Astropliysik 
Bd. 2, 2. H&lfte. Berlin 1931 und Bd. T. Berlin 1930. 

a ) Wir verzichten hier auf eine ausfuhrliche Darstollung der Thoorit'n dew latenttm 
Bildes, die man an anderer Stelle dieses HandbuchoH findet. Eh soil lediglich ver- 
sucht werden, die Gedanken herauszuarbeiten, die fiir die Verwendung der Photo- 
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wird zur Spaltung von Halogensilbermolekiilen verwendet, wobei fur 
jedes absorbierte Lichtquant ein Silberatom entsteht. Aus den Silber- 
atomen bant sich das latente Bild auf, das fur gewOhnlich der Beob- 
achtung nicht unmittelbar zuganglich ist, sondern erst durch die Ent- 
wicklung siehtbar gemacht werden muB. DaB das latente Bild grund- 
satzlich durch optische Messungen in sinnvoll angepaBter Versuchs- 
anordnung nachweisbar ist, haben Hilsoh und Pohl 1 ) gezeigt. Die 
Entwicklung des latenten Bildes zu sichtbarer Sehwarzung kann 
in gewissem Sinn in Parallels gesetzt werden zu der Verstftrkung des 
prim&ren lichtelektrischen Stromes einer Photozelle durch Gasfullung 
und ElektronenrOhren. Nutzeffekt N des Primarprozesses und Ver- 
starkungsfaktor V der gesamten MeBanordnung ergeben sich aus Ver- 
suchen iiber die quantitative Ausniitzung des auffallenden Lichtes 2 ). 

Eggert und Noddaok geben an, daB ,,in der Nahe der Schwelle auf 
etwa 300 absorbierte Quanten blauen Lichtes (A 4358) 1 AgBr-Kom ent- 
wickelbar wird“. Hilsch und Pohl rechnen mit rund 500 Quanten. In 
beiden Fallen wird das Ergebnis in Ubereinstimmung damit gefunden, 
daB nur solche Quanten verwertbar sind, die in der Kornoberfl&che 
absorbiert werden; denn bei einer durchschnittlichen Anzahl von 10 10 Mo- 
lekiilen je Korn ist das Verhaltnis der Oberflachenschicht zur Gesamt- 
zahl etwa von der GrOBenordnung 1:300. Da Eggert und Noddaok fur 
die gleiche photographische Schicht die ,,aktive Absorption** zu 22% 
finden (d. h. 4 / 5 des Lichtes werden im Bindemittel nicht nutzbar ab¬ 
sorbiert, nur 1 / 6 trifft auf BromsilberkOrner), errechnet sich der primare 
Nutzeffekt einer hochempfindlichen Bromsilber-Emulsion, wenn wir 
darunter die reziproke Anzahl der Quanten des auffallenden Lichtes ver- 
stehen, auf die man 1 entwickelbares Korn erh&lt, zu rund l / 1500 . 

Ein etwas anderes Bild gewinnt man aus Zahlen, die neuerdings 
J. H. Webb 3 ) mitgeteilt hat. Tabelle 1 (S. 652) gibt diese Zahlen wieder. 

I und II sind gewOhnliche hochempfindliche Negativemulsionen, III ist 
eine panchromatische hochempfindliche Negativemulsion, IV eine ge- 
wOhnliche Positivemulsion geringerer Empfindlichkeit. Einheit der In- 

graphio zu photomotrisehon Zweokon von Bodoutung niiul. Obor don nouoston. 
Stand <lor Theorie des latonten Mildew vgl. don Borioht ubor don VIII. Intern. 
KongreB fur wiHs. und angow. Phot. Dresden 1031 (Leipzig 1932); H. Arens 
und F. Luft, Agfa-VorCff. 4, 1. 193i> ; J. H. Wkub, Journ. Opt. Soc. Amer. 26, 
367. 1936. 

1 ) R. Hilsch und R. W. Pohl, Nachr. Gen. Wins. Gottingen 1930 , 176. Z. f. Phys. 
64 , 606. 1930. Naturwisw. 18 , 770. 1930. 

2 ) J. Eggert und W. Noddack, NaturwinH. 15 , 67. 1927. R. Hilsch und R? W. 
Pohl, Nachr. Ges. Wiss. GOttingon 1930 , 334. 

a ) J. H. Webb, Journ. Opt. Soc. Amer. 23 , 167. 1933. 
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Tabelle 1. Nutzeffekt des photographischen Prozesses. 


Emulsion 

*(/**) 

ii 

tj (sec) 

n i 

i 2 

t 2 (min) 

n a 

I 

0,7 

0,55 

1,0 

38 

0,0022 

22 

203 

II 

0.7 

0,55 

1,5 

58 

0,0022 

17 

157 

III 

0,5 

0,55 

2,5 

69 

0,0022 

68 

449 

IV 

0,1 

0,56 

12,0 

66 

0,009 

45 

243 


tensitaten i sind 10 10 Quanten pro cm 2 und sec der Wellenlange X 4358; 
es entspricht demnach 

i x « 0,55 einer Energie von 0,025 erg cm~ 2 sec - " 1 
i 2 -0,0022 „ „ „ 0,0001 „ „ 

d ist der mittlere projizierte Kornquerschnitt. Die mit dem Index 1 ge- 
kennzeichnete Yersuchsreihe entspricht kurzen Belichtungen mit groBer 
Intensitat, die Reihe 2 langen Belichtungen mit schwachsten Intensi- 
taten. n-o-i-t ist die Zahl der Quanten, die durchschnittlich auf ein 
Korn auftreffen miissen, um es entwickelbar zu machen. Da in diesen 
Versuchen i die auffallende Energie ist, geben die Zahlen n x und n 2 
unmittelbar den reziproken primaren Nutzeffekt an, der hier alsowesent- 
lich groBer herauskommt als nach den Rechnungen von Eggert und 
Noddack. Bemerkenswert erscheint auch der Unterschied der Zahlen 
n 1 und n 2 , der darauf hindeutet, daB fiir geringe Intensitaten die Licht- 
ausbeute merklich kleiner ist als fiir groBe. 

Hinsichtlich der primaren Lichtausbeute scheinen im ganzen bei der 
photographischen Platte ganz ahnliche Verhaltnisse vorzuliegen wie bei 
den Photozellen; denn auch bei diesen kann man damit rechnen, dafi im 
beaten Empfindlichkeitsbereich giinstigstenfalls auf etwa 100 Quanten 
auffallenden Lichtes ein Photoelektron erhalten wird. 

tJber den durch die chemische Entwicklung erreich baron Grad der 
Verstarkung der primaren lichtelektrischen Wirkung geben folgende 
Zahlen AufschluB. Nach Versuchen von Meidinger 1 ) crhalt man bei 
Belichtung hochempfindlicher Flatten mit Licht der Wellenlange X 4358 
noch entwickelbare Schwarzung bei Einstrahlung von 10 0 Ijiimon- 
sekunden, das ist 2-10 8 Quanten auf den Quadratzentirneter. 1 cm 2 der 
Platte enthalt 10 9 BromsilberkOrner; entwickelbar werden davon 10 5 . 
Die Statistik des Vorganges ergibt, daB die Sunune nller Kbrner, die 
2 und mehr Quanten enthalten, kleiner als 10 6 ist, so daB man schlieBen 
darf, daB unter Umstanden schon ein einziges an der Oberflaehe absor- 

J ) W. Meidinger, Z. pliysik. Chem. 114 , 89. 1925. W. Noddack, Plandbuch d. 
Physik, Bd. 23 . Berlin 1928. S. 628. 
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biertes Quant geniigt, um das ganze Korn entwickelbar zu machen. Der 
Verstarkungsfaktor ist daher gegeben durch die Anzahl der Molekiile 
in einem Korn, bei hochempfindlichen Schichten also von der GrOBen- 
ordnung 10 10 -10 n . 


§ 2. Mefibare photographische Wirkungen. 

Fur photometrische Zwecke kann jede photographische Wirkung ver- 
wendet werden, wenn es gelingt, sie eindeutig in Beziehung zu setzen 
zu der Intensitat, durch die sie hervorgerufen wird. Auch die Messung 
der photographischen Wirkung kann auf verschiedene Weise erfolgen, 
wenn man nur darauf achtet, daB jeweils nur gleichartige Messungen 
miteinander in Verbindung gebracht werden. Manche der Widerspriiche 
in den Aussagen iiber die Eigenschaften der photographischen Platte 
sind dadurch bedingt, daB die Ausdriicke ,,Schwarzungskurve“, „Schwar- 
zungsgesetz“, ,,Gradation“ usw. gebraucht werden ohne gebiihrende 
Riicksichtnahme auf die Art, wie die , } Schwarzungen‘ c zustande kornmen 
oder gemessen werden. 

In der astronomischen Anwendung ist es nOtig, zu unterscheiden 
zwischen Schwarzungen und Bildstarken 1 ). Der Messung beider 
GrOBen ist gemeinsarn der allgemeine photo - 
metrische Grundgedanke der Absorptionsmes- a 

sung: ein ,,photornetrierendes Lichtbundel“ 


B 


der Intensitat I 0 durchsetzt die zu niessende 
Stelle der photographischen Platte V (vgl. 

Abb. 1). Der Silberniederschlag bewirkt (durch 
Streuung, Reflexion, Absorption) eino Mchwii- 
chung der Intensitat I 0 auf den Wert I, und 
das Verhaltnis i/I 0 ist ein MaB fur die an der 
gemessenen Stelle vorhandene photographische 
Wirkung. 

Der Untcrschied zwischen Kohwarzung und 
Bildstarkc ist bedingt durch den Querschnitt 
des photomctrierenden Liehtbiindels im Verhiiltnis zur geschwiirzten 
Flache. Das Biindel I () wird am Ort der Platte durch eino Blende B 
(bzw. deren optisches Bild, je naeh clem Typ des Photometers) begronzt. 
Ist die Offnung der Blende gleiehmilBig mit Kilhcrkftrnern erfiillt, die 


Abl>. 1 .McUprin/iipch'rphoto- 
gmphischcn Photometric. 

I ( i: iiuffallcndcs Lieht; 

I : durr.hgclusHciios Lieht; 
P: photogr. Pint to; 

M: Modblondo. 


1 ) Dor in , v Hpcktrulphotomctrischc Untcrsuclmngcn I. Zur Toinperaturbostiin- 
murig <lor Nt.erne“ |Nacbr. (*os. Wiss. (idttingcn. 1930 , 90 — Vtirttff. IJniv.- 
Btcrnw. (Ifittingeu 11 ] gopriigto Ausdruck ,,PHoudoH(*hwnrzimg“ iHt zwar in die 
Litomtur iiborgegangon. Wir intiehteii abor den troffondoron Ausdruck „Bild- 
«tiirko“ vorziehen. 
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„gleichmaBig geschwarzte Flache“ also gr&Ber als dieOffnung der Blende, 
dann miBt man echte Schwarzungen. 1st dagegen die Offnung der Blende 
grflBer als das photographische Bild, so daB innerhalb der Blenden- 
Offnung die Yerteilung der Silberkttmer schon ungleichfOrmig ist (z. B. 
radialsymmetrisch abfallt wie im Brennpunktsbild eines Sternes), dann 
miBt man Bildstarken. 

Die Unterscheidung zwischen Schwarzung nnd Bildstarke bezieht 
sich also nur anf den MeBvorgang; denn man kann an dem gleichen 
photographischen Bild, z. B. einer Stemaufnahme oder einem Spektrum, 
ebensowohl die Bildstarke messen - indem man die MeBblende so groB 
wahlt, daB sie groBer ist als der Durchmesser des Sternbildes oder breiter 
als die Spektrallinie - wie auch die Schwarzungsverteilung innerhalb des 
Bildes - indem man den Durchmesser der MeBblende klein wahlt gegen- 
iiber den Dimensionen des Bildes. Allerdings sind im letzteren Falle 
Messungen nur dann sinnvoll, wenn die GrOBe der MeBblende dabei nioht 
in die GrOBenordnung des Plattenkornes riickt, weil die Kornschwan- 
kungen schlieBlich die Ableitung einer stetigen Schwarzungsverteilung 
unmOglich machen. 

Bildstarken werden vielfach nicht objektiv gemessen, sondern geschatzt; 
entweder nach einer Gedachtnisskala, wie z.B. dieRowland-Intensitaten 
der Linien im Sonnenspektrum, oder besser durch Einordnung in eine 
dem Auge gleichzeitig dargebotene Skala, die mit deni gleichen Instru¬ 
ment unter gleichen Verhaltnissen hergestellt wurde. 

Da die Schwachung des Lichtes beim Durchgang durch eine geschwarzte 
photographische Schicht durch die vereinigte Wirkung von diffuser und 
spiegelnder Reflexion, echter Absorption und Streuung an den Silber- 
kOrnern bewirkt wird, erscheinen Schwarzung wie Bildstarke - rein als 
Ergebnis der Messung - noch abhangig von der Richtung und der s])ek- 
tralen Zusammensetzung des MeBlichtes. Man bezeichnet gewOhnlich bei 
echten Schwarzungsmessungen: 

I/I 0 » T als Transparenz, 

I 0 /I = 0 * 1/T als Opazitat, 
logl 0 /l - S als Schwarzung oder Dichte 1 ). 

Die verschiedenen photometrischen MeBanordnungen lassen sich ein- 
heitlich kennzeichnen durch den Offnungswinkel (die Apertur) des einen 
Punkt der Platte beleuchtenden Lichtbiindels. Die Apertur kann (wenn 
man von der hier nicht in Frage kommenden Verwendung von Immer- 
sionsflussigkeiten ahsieht) alle Werte zwischen 1 und 0 annehmen, wobei 

J ) In theoretischen Arbeiten findet man gelegentlich d(*n naturlichon Logarith- 
mus der Opazitat als ,,Dichte“ bezeichnet: Inl 0 /I = D. 
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die Grenzfalle der Beleuchtung mit vGllig dififusem bzw. streng parallelem 
Licht entsprechen, wahrend die Ubergangsstufen durch Einfuhrung von 
Beleuchtungsmikroskopen verwirklicht werden. Man kann daher prak- 
tisch drei Haupttypen von photometrischen Mefianordnungen unter- 
scheiden, die in Abb. 2 schematisch wiedergegeben sind 1 ). 

a) Messung im zerstreuten Licht. Die photographische Platte 
wird gegen eine von Tages- oder kiinstlichem Licht beleuchtete Milchglas- 
scheibe gelegt und mit oder ohne optische Hilfsmittel betrachtet. 

b) Messung im parallelen Licht. Die Platte wird von einem paral- 
lelen Lichtbiindel durchsetzt, das entweder durch Linsen oder (mit einem 



Abb. 2. Haupttypen dor Photoinotoranordnungon. 
a) Bolouchtung dor Platte mit zomtrmitoxn Licht; b) Bolouchtung dor Platte mit 
parallelem Licht; c) Bolouchtung dor Platte mit konvorgontorn Licht. 

hohen Grade von Annaherung an die Parallclitat) einfaeh durch Blcnden 
erzeugt wird, wobei die Lichtquelle mttglichst „punktftirniig“, d. h. klein 
gegen die Brennweite der Linse ist. 

c) Messung im konvergenton Licht. Bei den moisten Mikrophoto- 
metertypen, wo kleine geschwarzte Flaehen gemessen werden miissen, 
wird die MeBblende bzw. die Lichtquelle durch ein Mikroskopobjektiv 
groBer Apertur in die Plattenebenc abgebildct. 

Der Unterschied der im parallelen Licht gemessenen Schwarzung (S n ) 
und der im zerstreuten Licht gemessenen (S H ) ist zuerst von Callier 2 ) 
eingehend untersucht worden („GaIlier-Effekt“). Er hiingt seiner Natur 

*) Strong gonoimnon hat- man zwischon dor Richtungwvortoilung (low auffallenden 
Lichtos (Bolouchtung dor Plat-to) und dor (low durchgolawsonon Lichtes (MeBlicht) 
zu unt-orwchoidon. Praktiwch w&hlt man fast wtotw die in don Abbildungen wieder- 
gogobonon wymmetriwchon Anordnungon. 

2 ) A. Callucr, Z. f. wiss. Photogr. 7, 257. 1909. 
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nach vor allem von der Gr&Be des Plattenkornes ab. Der „Callier- 
Quotient" Q-S„/S # (1) 

kann daher unmittelbar zur Kennzeichnung der KOrnigkeit einer Schicht 
benutzt werden (vgl. Kap. I, § 6). Uber die GrflBe des Effektes unter- 
richten die Tabellen 2 und 3 1 ). 

Tabelle 2. Abh&ngigkeit des Callier-Quotienten von dor Schwfirzung. 


log i-t 


s i. 

Q 

0,0 

0,198 

0,119 

1,66 

0,3 

0,479 

0,296 

1,62 

0,6 

0,984 

0,628 

1,57 

0,9 

1,653 

1,072 

1,54 

1,2 

2,333 

1,544 

1,51 

1,5 

2,983 

2,011 

1,48 

1,8 

3,524 

2,404 

1,47 

2,1 

3,968 

2,693 

1,47 


Tabello 3. Callier-Quotiont fur verschiodono photographinch(‘ Schich¬ 
ten, bezogon auf dio Schwarzving 0,50. 


Agfa-Film 

Q 

Printon 

1,12 

Autolitli 

1,20 

Kinoponitiv 

],2« 

Aorochrom 

1,41 

iHocbrom Foinkorn 

1,51 

Kinonogativ „ Spoziar 4 

1,74 

Isochrom 

1,78 

Kinonogativ „Extrarttpid l< 

1,86 

Portrat 

2,04 


Der Abhangigkeit der Durchlassigkeit geschwarzter photo- 
graphischer Schichten von der Wellenlangc den MeBlichtes 
ist im allgemeinen nur Beachtung geschenkt worden im Zusanimen- 
hang mit Versuchen, solche Schichten alsNeutralfilter in photoinetrischen 
MeBanordnungen zu verwenden. Aus der Existenz einer solchen Ab¬ 
hangigkeit folgt, daB Schwarzungen, die bei sonst gleieher optiseher An- 
ordnung (zerstreutes, paralleles oder konvergentes Lieht) mit verschie- 
denen Empfangern (Auge, Photozelle, Thermoelement) bestimmt werden, 
ihrem Absolutwert nach nicht miteinander vergleichbar wind. Ent- 

*) Nach A. Callier a. a. O. bzw. A. Kuster, Agfa-Veroff. 3, 93. 1933. 
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sprechend sind auchdieOallier-Quotienten vonderWellenlange abhangig. 
Die Werte der Tabellen 2 und 3 gelten fur visuelle Messungen. 

Absolute Schwarzungen spielen nur in der Sensitometrie eine Rolle. 
In der praktischen Photometric miBt man stets nur Schwarzungs- 
differenzen relativ zum Plattenuntergrund (Schleier). 

Bei der Bestimmung der Helligkeiten von Sternen auf photographi- 
schem Wege werden vielfach primar nicht Intensitatsmessungen auf der 
Platte vorgenommen, sondern es werden die linearen Durchmesser 
der photographischen Sternbilder bestimmt. Das „BHdwachstum“, 
d. h. die Vergr&Berung der Sternscheibchen auf der Platte mit steigender 
Belichtung ist eine so auffallige Erscheinung, daB sich die Verwendung 
der Bilddurchmesser als MaB fur die Helligkeit der Sterne unmittelbar 
aufdrangt. Gerade die Anfange der photographischen Sternphotometrie 
sind gekennzeichnet durch die Suche nach allgemein giiltigen „Durch- 
messerformeln 4 * 1 ). 

Wenn sich auch bald herausstellte, daB solche Formeln stets nur 
empirische Interpolationsformeln sein kOnnen, deren Koeffizienten nur 
zu einem Teil durch die Eigenschaften der Platte selbst bestimmt 
werden, zu einem andern Teil aber durch das Instrument und die Beob- 
achtungsumstande (Luftunruhe), so wurde dadurch der Wert dieses 
Parameters fur die photographische Sternphotometrie keineswegs herab- 
gesetzt. 

Die Bestimmung der Durchmesser erfolgt entweder durch Schatzung, 
etwa in Einheiten von Intervallen, die durch die Abstande von Faden- 
paaren im Gesichtsfeld eines MeBmikroskops gcgeben sind, oder durch 
wirkliche Messungen mit einem Fadenmikrometer. In beiden Fallen 
bereitet die unscharfe Begrenzung dor Sternbilder Schwierigkeiten und 
bedingt systematisehe Unterschiede in der Auffassung. 

Eine Verbindung von Bildstarken- und Durchmessermessung stellt ein 
neuerdings von Sikdkntopf 2 ) vorgeschlagenes MeBprinzip dar, bei dem 
,,effektive Sterndurchmesser“ bestimmt werden. In der in Abb. 1. 
gezeichneten Anordnung hat die Blende B stetig veriinderliche Offnung 
(Irisblende) und wird jeweils, naehdem ein Sternbild in die Mitte der 
Blende gestellt ist, so weit geOffnet, daB der glciche (Jesamtlichtstrom 
hindurchtritt wie bei vorgegebener fester BlondengrOBc ohne Zwischen- 
schaltung des Sternbildes. 


*) Vgl. dazu etwa die' Dmutellung bei J. Schkinkr, Die Photographic dor Ge- 
stirno (1879) odor bei K. K. Koss, The physics of the developed photographic image 
(1024), p. 88. Aiisfiihrliehe Literatur bei (1. Hdekhakd, Handbnch d. Astrophysik, 
Bd. 2, 2. Half to. Berlin 1031. S. 432. 

2 )H. Hikdentopf, Astron. Nachr. 254, 33. 1934. 

Hnndb. <1. JCxporlincnfrtJphyHlk, lid. XXVI. 
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§ 3. Die charakteristische Kurve. 

Man bezeichnet als Belichtung (Exposition, Exposure) das Produkt 
i-t (Intensitat x Belichtungszeit), gemessen in Meterkerzensekundei* 
(MKS) oder in Erg bzw. Quanten (hv) pro Quadratzentimeter. Tr&gt 
man die Schwarzung als Funktion des Logarithmus der Belichtung auf, 
so erhalt man die Schwarzungskurve (charakteristische Kurve, 

characteristic curve) im iiblichen Sinn. 
Den allgemeinen Charakter der Schw&r- 
zungskurve veranschaulicht die aus- 
gezogene Kurve in Abb. 3. 

Die entwickelte Platte zeigt zu- 
nachst eine gleichmaBige Schwarzung 
S 0 , die als Schleier bezeichnet wird. 
Die Starke dieses Schleiers hangt von 
den verschiedensten Umstanden bei 
der Belichtung und der weiteren Be- 
handlung ab und bereitct bei photo- 
metrischen Aufgaben untcr Umstan- 
den erhebliche Schwierigkeiten. Um 
eine von dem Schleier unterscheidbare 



Kurve; Zl=log(0-l) fur die strich- 
punktierto Kurve. 


Schematische Schwarzungskurve. 

Abszisse: log Exposition; Ordinaten: 

Schwteung «, cugcn, i.t oino ra . 
tere Grenze der Belichtung ntttig, die 
durch den Sellwellenwert gekenn- 
zeichnet wird (Punkt A der Schwarzungskurve). Mit zunehmender Belich¬ 
tung steigt die Schwarzungskurve im Gebiet der Unterbelichtung 
(„Durchhang“ in der deutschen, ,,toe“ in der englisohcn Literatur) erst 
langsam an, durchlauft ein mehr oder wcniger langes nahc geradliniges 
Stuck BC, das Gebiet der Normal belichtung, um dann im Gebiet 
CD der Uberbelichtung ein Maximum zu erroiehen. Weitcre Steige- 
rung der Belichtung bringt keine ErhOhung der Schwiirzung mehr, 
sondern eine Abnahme im Gebiet der Solarisation jenseits D. 

Die Neigung der Schwarzungskurve ist ein MaB fur den Kontrast, mit 
dem Helligkeitsunterschiede in Schwarzungen wiedergegel)cn werden. An 
jeder Stelle der Schwarzungskurve ist eine Gradation y definiort durch 

t) S 

log (i t) ^ ‘ ^ 

GewGhnlich versteht man unter Gradation schlechthin (vielfach auch 
als ,,Gamma bezeichnet) die Neigung des mittleren mehr oder weniger 
geradlinigen Teiles der Schwarzungskurve und spricht von Platten mit 
steiler oder flacher Gradation. Die photometrische Genauigkeit w&chst 
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offenbar mit der Gradation; zugleich aber wird, da die Platten sich nur 
bis zu einer gewissen maxi- 
malen Schwarzung ent- 
wickeln lassen, das iiber- 
briickbare Helligkeitsinter- 
vall kleiner. Man wird im 
praktischen Fall die maxi- 
male Gradation anstreben, 
die noch das vorgegebene 
Helligkeitsintervall zu er- 
fassen gestattet. 

Schwellenwert und Gra¬ 
dation kennzeichnen weit- 
gehend die Eigenschaften 
einer Emulsion. Doch ist 
beachten, daB beide, 


zu 

namentlich die Gradation, 
von Art und Dauer der 
Entwicklung abhangen; 
man kann ein und diesel be 
Platte hart oder weich ent- 
wickeln. 

Den EinfluB der Dauer 
der Entwicklung bei 
gleicher Belichtung auf die 
Gestalt der Schwarzungs- 
kurve 1 ) zeigt Abb. 4. Bei 
Verlangerung der Entwick¬ 
lung nimmt der Schleier zu, 
der Schwellenwert riickt zu 
etwas kleineren Belichtun- 
gen, vor allem aber wird die 
Schwarzungskurve steiler. 
Die Gradation strebteinem 
Grenzwert zu, der prak- 
tisch in einer endlichen, 
von der Art des Entwick- 
lers (Rapid- oder Zeitent- 
wickler) abhangigen Zeit 
l ) J. Cuenat, Wirkungswoint 



0 1 Z 3 

log LicMmengt 

Abb. 4. Abhangigkoit dor Sohw&rzungHkurvo von 
Art im<l Dauer dor Entwicklung. 
photograph iHcher Entwicklnr im Vorgloich zu 
Motolhydrochinon. Z. f. wiHH. Photogr. 32, 230. 1934. 
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erreicht wird. Die Platte ist dann ausentwickelt, und bei noch langerer 
Entwicklung vergrflBert sich nur der Schleier, ohne merkliche Steigerung 
der Gradation. Man kann 

y-y 00 ( l-e - ^) (3) 

setzen, wo der Grenzwert der Gradation ist und a die Entwicklungs- 
geschwindigkeit kennzeichnet. 

Da die Schwarzung nicht eindeutig nur von dem Produkt i*t ab- 
hangt, man vielmehr verschiedene Schwarzungen erhalt, wenn man die 
gleiche Belichtung einmal mit groBer Intensitat und kurzer Zeit, das 
andere Mai mit geringer Intensitat und langer Zeit vornimmt, muB man 
unterscheiden zwischen Intensitats-Schwarzungskurven (ISK) 
und Zeit-Schwarzungskurven (ZSK), je nachdem, ob die Intensit&t 
bei konstanter Belichtungszeit oder die Belichtungszeit bei konstanter 
Intensitat variiert wurde. 

Entsprechend muB auch bei der Gradation unterschieden werden 
zwischen der Gradation der ISK (yj) und der ZSK (y t ). Eiir die Ltisung 
photometrischer Aufgaben ist stets die ISK nOtig. Astronomischem 
Gebrauch entspricht die Wahl von GroBenklassen statt der Intensitats- 
logarithmen als Abszissen: 

m-m 0 «-2,5 log (i/i 0 ). (4) 

Ob und wie sich Zeitskalen in Intensitatsskalen umrcchnen hisson, hangt 
ab von der Natur des allgemeinen Schwarzungsgesetzes (vgl. Kap. I, § 8). 

Will man die Abhiingigkeit der Schwarzung von Intensitat und Zeit 
gleichzeitig erfassen, dann kann man zu cincr dreidiinensionalen Dar- 
stellung der Schwarzungsflachen 1 ) iibergehen oder Kurven gleieher 
Schwarzung (Isoopaken, Isoaktinische Kurven) in einom (logi, k>gt)- 
bzw. (logi, logit)-System zeichnen. Man bcgegnet diesen Darstellungen 
bei den Diskussionen liber das allgemeine Schwarzungsgesetz der photo- 
graphischen Platte; fur die unmittelbaren Aufgaben der Photometrie 
haben sie kaum Bedeutung erlangt. 

Dagegen ist zu beachten, daB in der praktisehen, vor allem der uHtro- 
nomischen Anwendung, an die Stelle der den sensitometrisehen Unter- 
suchungen zugrunde liegenden ,,Schwarzungen tk der allgemeinere Begriff 
der ,,photographischen Wirkung 44 tritt. Wir wollen fur das weitere die Be- 
zeichnung Schwarzungskurve nur dann gebrauchen, wenn es sich um 
wirkliche Schwarzungen handelt, und den allgemeineren Ausdruck 
charakteristische Kurve oder schlechthin Eiehkurve in all den 
Fallen, wo auch andere photographische Wirkungen als eehte ttehwar- 
zungen (Bildstarken, Durchmesser) in Betraeht konnnen. Die Eiehkurve 

l ) H. Arens, Agfa-Voroff. 1, 11. 1930 und 4, 15. 1935. 
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einer Platte gibt also ganz allgemein die Beziehung zwisehen dem Loga- 
rithmus der Intensitat und der durch irgendein MeBverfahren in Zahlen 
(Keilablesungen, Ausschlage eines MeBinstrumentes, Durchmesser) um- 
gesetzten photographischen Wirkung. 

Boss 1 ) hat dem „Gamma“ der gewOhnlichen Schwarzungskurve das 
„Astrogamma“ als Gradation der Durchmesserkurve zur Seite gestellt. 
Sampson und Baker 2 ) haben, um den geradlinigen Teil der Schwarzungs¬ 
kurve in das Gebiet der Unterbelichtung hinein zu verlangern, als Variable 
nicht die Schwarzung S - log 0, sondem die GrOBe 

A - log (0-1) (5) 

eingefuhrt, die nur fur Schwarzungen unter 1 merklich von S verschieden 
ist. Diese Darstellung tragt dem Umstand Rechnung, daB man bei objek- 
tivenPhotometern im allgemeinen nicht Schwarzungen, sondernwirkliche 
Durchlassigkeiten miBt, und wird der Genauigkeit der Messungen geringer 
Schwarzungen besser gerecht (vgl. die strichpunktierte Kurve in Abb. 3). 

§ 4. Absolute Empfindlichkeit. 

Die Empfindlichkeit kann, unabhangig von alien Systemen der 
Sensitometrie, gemessen werden durch das Verhaltnis der Anzahl der 
in einem bis zur Schwarzung S entwickeltcn Bild vorhandenen Silber- 
atome zur Zahl der bei der Belichtung eingeRtrahlten Quanten, d. h. 
durch das Produkt aus dem Nutzcffekt N des Primarprozcsses und dem 
Verstarkungsfaktor V. In jede Empfindlichkeitsdefinition geht die Schwar¬ 
zung cin, die man crreichen will. Hier, wo es sich um die Grcnzleistungon 
der Platte handclt, wahlt man zweckmilBig cine nur wenig fiber dem 
Schleier gelegcne Schwarzung (racist S H 0,1) bei optimalen Entwick- 
lungsbedingungcn. 

Wic bei Photozellenanordnungcn bedeutet die ErhOhung der Ver- 
stiirkung nur cine sehr bedingte ErhOhung der Empfindlichkeit. Wenn 
der primarc lichtclcktrische Strom in den allgemeinen zufalligen Sehwan- 
kungen untergeht, kann keine noch so groBe Verstiirkung ihn heraus- 
holen, da die Sehwankungen mit verstarkt werden. 

Bei der photographischen Platte kann cine VergrOBerung des 
Vcrstarkungsfaktors V offenbar erreieht werden durch VergrOlierung 
der Molekiilzahl im Plattenkorn, d. b. durch VcrgrOBonmg des Platten- 
kornes. Daher im allgemeinen die enge Bindung zwisehen Empfindlich¬ 
keit und KorngrOBe: je hoher die .Empfindlichkeit, dosto grOber das 
Korn. Solangc es sich um die Photometric so ausgedehnter Fiachen 

*) K. K. Ross. a. a. O., S. 94. 

a ) Vgl. E. A. Raker, Proc. Roy. Soc. Edinbourgh 45, 2. 1925. 



662 


H. Kienle : Photographische Photometrie. 


handelt, dafi die Anzahl der Kflrner auf den Querschnitt des photo- 
metrierenden Lichtbiindels sehr groB ist, mag man mit Vorteil Gebrauoh 
machen von dieser Art der Empfindlichkeitssteigerung. In vielen Fallen 
gerade der astronomischen Anwendung aber, wo punktformige Objekte 
abgebildet werden oder schmale fadenftirmige Spektra, wird man leicht 
eine Enttauschung erleben bei der photometrischen Auswertung eolcher 
Aufnahmen, die zwar schwachste Sterne noch aufzeichnen, bei denen 
indessen die photometrische Genauigkeit durch die groBe Kornschwan- 
kung stark herabgedriickt wird. 

t)ber die im gewOhnlichen photographischen Gebiet erreichbaren 
Absolutwerte der Empfindlichkeit wurden oben schon allgemeine 
Angaben gemacht. Wir fiigen diesen in Tabelle 4 eine Zusammenstellung 
der wichtigsten Bestimmungen an 1 ). 


Tabelle 4. Absolute Energieempfindlichkeit unsonwibil isiort or photo- 
graphischer Platten fur blaues Licht (A 4358). 


Quelle 

Schichtart 

Empfindlichkeit 

G. Leimbach 

Schleufiner 

38 

G. Leimbach 

Lumidre 

290 

H. Scheffers 

Agfa-Spezial 

i«o 

W. Noddack 

Empf. phot. Platto 

440 

W. Leszynski 

Reine Ag Br Em. 

17 

M. Biltz 

Agfa-Rontgenfilm 

53 

J. H. Webb 

GewOhnl. blauempf. 
NegativomulBion 
h6chstor Empfindl. 

1 600 400 (i 3 ) 

( 115 150 (i a ) 


Die von Biltz 2 ) angegebenen Werte sind erganzt durch Angaben, die 
aus den in Tabelle 1 angefuhrten Zahlen von Webb erreehnct wurden. 
Die Empfindlichkeit ist definiert alsKehrwert der Energio in erg cm 2 der 
Wellenlange 4358, die notwendig ist zur Erzielung einer Nehwarzung 0,1 
fiber dem Schleier. Webbs Zahlen, die sich auf die Schwiirzung 1,0 be- 
ziehen, sind mit dem Faktorl5 auf S«0,1 umgorechnet. Wie unbe- 
stimmt ganz allgemein solche Angaben uber die absolute Empfindlichkeit 
sind, geht gerade aus den letzten Zahlen hervor, die sich auf versehiedene 
Intensitaten (i 2 bzw. i 2 ) und Belichtungszeiten bcziehen. 

Es ist allgemein iiblich, die Empfindlichkeit der Platten in eincrn der 
sensitometrischen Systeme (Scheiner, Uurter-Dhikkiku), Edkr- 

1 ) Knappe vergleichondo Zusammenstollungon findct man z. B. auoli im Hand- 
buch d. Physik, Bd. 19. Berlin 1928. S. 552-558 odor boi K. v. Ancucukk, Z. f. 
wiss. Photogr. 1931, 31-34. 

2 ) M. Biltz, Agfa-Veroff. 3, 24. 1933. 
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Hecht) anzugeben. Fur wissenschaftliche Zwecke sind diese Angaben 
allerdings nur von sehr bedingtem Wert, da sie sich auf integriertes Licht 
beziehen und dem Sensibilisierungszustand der Platten keine Rechnung 
tragen. Wir verzichten daher hier auf eine Wiedergabe der verschiedenen 
Definitionen und verweisen auf die Darstellungen in den einschlagigen 
photographischen Hand- und Lehrbiichern. Es ist das Wesen aller bisher 
aufgestellten sensitometrischen Systeme, daB sie ganz auf die Bediirf- 
nisse der bildmaBigen Photographie zugeschnitten sind. Dies gilt auch 
fur das neuerdings in Deutschland eingefiihrte MaB fur die Empfindlich- 
keit, die DIN-Grade 1 ). Fur eine genaue, den Bedurfnissen des Wissen- 
schaftlers angepaBte Kennzeichnung sind erst Ansatze vorhanden 
(vgl. Kap. I, § 7). 


§ 5. Spektrale Empfindlichkeit. 

Die Natur des Elementarvorganges hat eine Abhangigkeit der Emp¬ 


findlichkeit von der Wellenlange 
des Lichtes zur Folge. Da zur Ab- 
trennung einesPhotoelektrons eine 
Mindestenergie der Quanten be- a 
nOtigt wird, ist die normale photo- 
graphische Platte fur Licht kleine- 
rer Frequenz, alsder ,,langwelligen h 
Grenze deslichtelektrischen Effek- 
tes“ entspricht, unempfindlich. 
Fur reines Silberbromid liegt diese 
Grenze bei etwa 460m//, fiir reines 
Silberchlorid bei 390 nyi. Die iib- 
lichen Zusatze von Silberjodid 
bewirken cine Verschiebung der 
Grenze nach ltingeren Wellen, so ( 
daB der Steilabfall der gewOhn- 
lichen Bromsilberplatten knapp 
unterhalb 500 rn// beginnt. Abb. 5 
zeigt diese Verhaltnisse an Auf- 
nahmen des Spektrums eirier 
Wolframlampe 2 ). 

AuBer durch den Zusatz von 
Silberjodid wird noch durch andere 

0 Normonblatt DIN E 4512. Referat 

2 ) H. Abbns, Agfa-Vorofi. 3, 19. 1933 



Abb. f>. PbotognimiTK^ ('in<‘s Nitra- 
lamp<‘iis])<‘klruinH (15 Volt 600 Watt, 
Quur/Hpoktrograph) auf a) Silberchlorid; 
b) Silborbromid; o) Silberbromid mit ge- 
ringein Silberjodidgehalt; d) Silberjodid. 

von M. Biltz in NaturwisH. 21, 734. 1933. 
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mehr oder weniger bewuBt bei der Herstellung hochempfindlicher Emul- 
sionen eingefuhrte V erunreinigungen dielangwelligeGrenzederEmp- 
findlichkeit verandert, so daB auch gewohnliche Platten mehr oder 
weniger stark ,,sensibilisiert“ erscheinen. Abb. 6 gibt einige Empfindlich- 
keitskurven von Platten wieder, die speziell flir astronomische ,,photo¬ 
graphische* ‘ Aufnahmen Verwendung finden 1 ). Die verschiedene Reich- 
weite nach der Seite der langen Wellen tritt deutlich zutage bei Spektral- 



aufnahmen von Sternen, bei 
denen die Linie (A 4861) 
manchmal noch nahe dem Ge- 
biet maximaler Empfindlichkeit 
liegt (Agfa-Astro), in anderen 
Fallen schon am Ende des Steil- 
abfalls (Matter-Spezialplatte fur 
Sternaufnahnien). Ein ungefah- 
res MaB fiir die natiirliche Sensi- 
bilisierung gewtihnlioher Platten 
gewinnt man aus einer Angabe 
von Biivrz iiber Rttntgenfilme. 
Danach ist das Verhiiltnis der 
Empfindli<4ikeitenfin*<lieWellen- 


Abb. 6. Abfall tier spoktralen Ernpfindlich- 
kcit auf dor langwelligon Scito. 


langen 546 und 436 ctwa 1:150. 

Fiir die astronomisehe Anwen- 
dung wirken sich die l)ci den heute 


handelsiiblichen Platten vorhandenen Untersehiedo in der langwelligen 
Empfindlichkeitsgrenze insofern unangenehm aus, als sie nine Verander- 


lichkeit der effektiven Wellenlange der „photographisehen Helligkeiten“ 
mit sich bringen. Gerade auf die Eindeutigkeit der photograph inch wirk- 
samen Wellenlangenhatte man aber die ersten groBen Hoffnungen gesetzt. 
Bond, der Begrunder der photographisehen Sternphotomotric, fiihrt als 


wesentlichen Vorteil der photographischen Platte gegeniiber dem menseh- 
lichen Auge an 2 ): “Lastly it will meet perfectly the greatest of many 
difficulties of the problem — the comparison of stars exhibiting diversity 
of colours.” 


Durch Versetzen der Bromsilberemulsionen mit Furbstoffen ist es 
mGglich, die photographische Schicht auch fiir Lichtzu sensibilisicren, 
dessen Frequenz zu klein ist, um allein den photographischen Elcmentar- 


*) Nach J. Stobbe, tlber dio HpcktraleEmpfindlichkcit photographiHchcr Platton. 
Astron. Nachr. 251, 65. 1934 und Eastman Kodak Comp., Photographic plates for 
uho in Spectroscopy and Astronomy, 1933. 

2 ) G. P. Bond, Astron. Nachr. 49, 81. 1858. 
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prozeB auszulosen. Die an der Kornoberfiache adsorbierten Farbstoffe 
bewirken eine ErhOhung der aktiven Absorption nnd dadurch eine Ver- 
groBerung der primaren Ausbeute N. Ein Beispiel fiir die VergrOBerung 
der aktiven Absorption gibt Eggert 1 ) mit folgenden Zahlen. 


T a b e 11 c> 5. Erhohung d(*r aktiven Absorption dureh Sonsibi lisierung. 


Wellenliinge 

Aktive Absorption der 
unsens. Platte* 1 sens. Platte 

Relative Empfindlich- 
keit der sens. Platte 

436 in/« 

! 20% | 

20% 

100 

550 in /i 

1 0,07% 

1.7% 

8,5 

615 rn/i 

0,00013%, 

o,o<>% 

0,30 


Bei den heute irn Handel erhaltlichen orthochromatischen und pan- 
chromatischen Flatten ist die relative Empfindlichkeit in den Wellen- 
langenbereichen, fiir die 
sensibilisiert ist, z. T. 
erheblich grOfier. Wir 
geben zur Veransehau- 
lichung Abb. 7 und 'Fa- 
belle 6 aus eincr neueren 
Arbeit von Biltz 2 ), de- 
renUnterlagen ein wand - 
frei gemessene a b s o - 
1 ute spektrale Emp- 
find 1 iehkeiten sind, bezogen auf die pro cm 2 eingestrahlte Energie bei 
Belichtungszeiten von Viooo st ' ( * und Kehwarning 0,1 iiber dem Schlcier. 



Abb. 7. Absolute spektrale Emplimlliehkeit sensi- 
bilisierter Agfa-Kilme. 1 Isoebrom Portnitlilm; 
2 I so pan Portriit film ; 3 Isopan ISS Planlilm. 


TabelleO. Absolute Empfimlliehkeiten von Agfufilmen fiir blaues und 

grimes Lieht. 


Kilme 

1033 

Kmplindl. 

436 546 

Kilme 1035 

Kmpfintll. 

430 040 

Isoebrom 

Portriit 

63 

38 

Isoebrom Portriit 

1 IH0 

66 

Isoebrom 

Holllilm 

48 

21 

Isoebrom Pack 

130 

73 

KolKilm 


33 

3,3 

Isorapid Pack 

OS 

45 

Super-pan 

Portriit 

63 

31 

lsopa.n Portriit 

160 

SO 

Superpan 

Holllilm 

30 

14 

Isopan ISS Pack 

150 

SO 


Die Abbildung liiBt erkemicn, innerhalb wolcher (Irenzen es den Her 
stellern |)hotographis(dier Emulsionen bereits gelungen ist, die Bedingung 

1 ) J. KminitT, Handbueh <1. Physik, Ikl. 19. Eerlin 1028. S. 508. Audi Aghi-\ er- 
off. 1, 2. 1930. 

2 ) M. Pu/rz, Agfa-Yen iff. 4, 28. 1035. 

42 l) 
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gleicher Energieempfindlichkeit zu erreichen, wahrend aus der Tabelle 
die Empfindlichkeitssteigerung der* neuen Materia lien gegeniiber den 
entsprechenden alteren hervorgeht. 

Im Infrarot erveicht die Absolutempfindlichkeit auoh der beaten Platten 
nureinen geringen Bruchteil der Empfindliehkeit im Violett. Die vielfach 
iibliche Wiedergabe von Spektralaufnahmen, bei denen cine (JIuhlampe 
als Lichtquelle gedient hat, wirkt leieht irrefiihrend bei der Beurteilung 
dessen, was man in der astronomisehen Anwendung von diesen Platten 
erwarten darf, da die spektrale Intensitatsverteilung der Lampen- 
strahlung im Rot und Infrarot sehr viel grOUere Nchwarzungen bewirkt 
als im Blau und Violett. Eine ungefahre Vorstellung von den wahren 
relativen spektralen Energieempfindlichkeiten vennittelt die 
Tabelle 7, die sieh auf die Untersuehungen von Stohon 1 ) stiitzt. 


Tabelle 7. Relative 1 10mpfind li(dikei ten sensi hi lisiert er Platten im 
Sen si hi I isieru n gsmaxi mum. 


Platte E., 3,1 

^iiinx 

k/ b.iao 

Ykigtlunder-II lustra 

0,5S 

555 

0,00 

Agfa-Superpan 

0,10 

005 

0,00 

Agfii-Iufrurot 750 

0,50 

750 

0,022 

Agfa-Infrarot NlO 

0,17 

S00 1 

0,012 

Agfa-Infrarot N55 

0,47 

S55 ! 

0.0002 


K43# *‘ st Emplindlielikeit fur die Wellenlange VMS in//, br/ogen auf 
die hochst empfindlicbe Platte Imperial 1200 . A llmx isl die Wellenlange 
des Nensibilisieningsmaximums. Die letzte Npaltegiht die relative Emp- 
findlielikeit im Maximum der Nonsibilisierung gegeniiber E l;I(l . Die Znhlen 
zeigen die allgemeine Hrseheimmg der ,.ge<lriiekten Blaueinplindliehkeit" 
sensihilisierter Platten und die starke Abnalnne der Ahsolutempfindlirle 
keitim sonsibilisierten Bereieh mitdem PortsehreitdesNensibilisirrungs* 
maximums naeh langeren Wellen. 


§ 6. Kornigkeil. 

Die Zusammensetzung des photographischen Bilcles aus eiir/.elnen gc- 
schwi'irzten Kilberkornern macht sieh 11m so starker bemerkhur. zu je 
kleinereu Einzelhoiten in der Ntruktur des Bildes man iihergelit. also 
vor a.llem bei der Mikrophotometrie. I )i<‘ Nchwnmmg einer Plat teustelle 
vvird bed iugt (lurch Anza h I und (i rolie der vorhnndenen Sil ber korner. 
M<in kauri duller fiir die infnlgc der statist ischen Kornsrhw ankuugen zu 

') 'h Stoiuik, Astmn. Naelir. 251, 05. 1054. 



erwartenden Unsicherheiten Anhaltspunkte gewinnen aus Untersuchun- 
gen liber die Verteilungsfunktion der KorngrOBen 1 ). 

Die mittlere KorngrflBe ninimt mit wachsender Schwarzung ab. Ge- 
ringe Schwarzungen setzen sich aus wenigen groBen KOrnern zusammen, 
so daB also gerade hier der EinfluB der statistiachen Sehwankungen be- 
sonders bemerkbar wird. Bei grtiBeren Schwarzungen konimen immer 
mehr kleine KOrner hinzu. Die gleiehzeitige Ausbreitung der Schwarzung 
in die Tiefe wirkt insofern ausgleichend, als hintereinanderliegcnde kleine 
KOrner in der Projektion zu grOBeren Flachen zusammenflieBen, also wie 
groBe KOrner wirken 2 ). 

Die Schwarzung kann mit groBer Annaherung proportional der 
Kornzahl Z innerhalb des Querschnittes des photometrierenden Licht- 
biindels gesetzt werden. Die mittlere Streuung einer gemcssenen 
Schwarzung S ist dann 

<t(S) S/I Z. («) 

Soil diese Streuung miter 0,01 bleiben, dann miissen auf den Querschnitt 
des photometrierenden Liehtbiindels also etwa (100S) 2 Kttrncr fallen. 
Tabelle S gibt nach Messungen von Kuunut und Kuhtkr 8 ) die entspre- 
chenden Zahlenwerte fur eine Schwarzung S^ 0,5. 

Tulxdln S. Mit Hum KnrngroUeu und KonizuliliMi fin* verxcli indent' 
K mu Isionen bei t*int>r Sell wfirzu ntf S |.j 0,5. 


Agi'n-Pilm 

d 

/• 

Z 

nun 2 

^ o.o i 
mm- 

Autnlif li 

0,70 

2,7- I0« 

0,0009 

IMiot<>turhn. A. 

0,90 

1,7 

0,0015 

AiToclirom 

1, IK 

1,2 

0,0021 

Isochrom 

1,81 

0,X2 

0,0020 

Isoclirom 

l,S8 

0,50 

0,0050 

Neg. Kpc/.inl 

2,12 

0,8S 

0,00(9) 


(1 ist der mittlere Korndurrhmcssor, / die Zalil <l<‘r Korncr pro mm 2 
der Platte und K ()()1 die Kliiche, nufdie (100S) 2 2500 Korncr fallen. 

') dir UnrslHImi^ tier Mrllmdc /ur Ahlrilunj' der N’rrlrilun^st’unUl inn 

dmvli Nnrci’i'Aich mid Tmvm.u in Ktlurx I Inndl>n«*li ltd. 2, I.Teil, Knj>. 17, .‘t. AuM. 
1017. Kini^e nuiiere l)alen fur lypischr Kodnk-Kmulsiourn pl>l .1. 11. VVkhu, 
Journ. Opt. Sot*. Ami'r. 23, 157. 1928. 

-) l T I»(*i* den ZiisniimK'nlmnn /wischcii Schwiiiv.un^, Korn/nhl und Koiiidimen- 
sionun v^l. H. Akknh, J. Kuukht, M. 11kisi-jn motu, A^fn-\’rmlT. 2, 2X. 1921; 
Z. I*, wiss. I Mioli.gr. 28, 050. 1981. Hurt limit*! mini nurli woil-oro Liturnt ur. 

:$ ) ,1. Kuukut und A. Kustick, Agfa-WnifY. 4, 49. 1925. 
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Die Abhangigkeit der Kornzahl und damit der M indestgroBe des 
Photometrierquerschnittes von der Schwiirzung kann man fur eine 
hOchstempfindliche Schicht aus Angaben der gleiehon Verfasser be- 
rechnen 1 ). 

Tabolle 9. Abhangigkeit, der Kornzahl und des klcinst.-n Photometricr- 
<1 iiersohnit.t.es von dor Schwilming. 



Z 

mm 2 

^ 0,01 
mm 2 

0,1 

3,5 10 4 

0,0029 

0,2 

8,0 

0,0050 

0,3 

14 

0,0004 

0,5 

28 

0,0090 

0,7 

48 

0,0100 


Tabelle !) gibt die Zahlen, aus delicti gesehlossen wcrdcn kann, dali man 
bei hOchstempfindliehen grobkOrnigon Kmulsionon ini Hereich derkleinen 
Sehwarzungen, in dcncn der Astronom sich moist, bcvvegt, noch mit MeB- 

Agfu (' Seed 40 Agfa-Astro Ilford 






c 





Abb. H. Sehwnr/niigsscliwnnUuiiL'on 

vors<-biodonor hoohoin|iliiidliohor Nclnrlilen boi oirior millloron Schwnry.img 0,15. 
Regislricrlliu-hc boi a: 0,1)100 nun 2 : boi b: 0,0025 mm-: boi o: 0.0010 mm-. 

fliiclicn von dor < imlieiiordmitig (MU nun 2 arbcilcn kann. olinc dali die 
rein sfatisfischeii Kornsi-liwankimgen die ({enaoigkeiisgreii/.e von 1% 

iilierscbroiten. Taisiiehlieli sind die Kchvvaiikiing.. Kell warning inner- 

halt) griiliorer vdllig gleiclmiiiliig beliclitoicr I’latlenstiieke allerdings oft 
merklich grblier. da die Kornverteiluiig keineswegs gleielifnimig ist. 
sotidcrn ausgcspmelienc Seliwariiihilduiigeii /.<-igt. 
l ) .1. Keen nr und A. Ki'S'ri'iu, a. a. O., daliollo .1. 


x. ivajj. jj u. ivv/iiii^iw it/. 


Beschrankt man sich auf kleine Plattenstiicke, dann entsprechen die 
Schwankungen nahe den aus Tabelle 9 zu erwartenden. Abb. 8 gibt ver- 
gleiehsweise Registrierungen verachiedener hochempfindlicher Emul- 
sionen. Die Lange des regiatrierten Stiickea betragt jeweils 3 mm ; die Regi- 
strierspalte aind 0,10 < 0,10; 0,05 x 0,05; 0,10 x 0,01 mm 2 , wobei die zweite 
Zahl aich immer auf die Registrierrichtung bezieht. Fur die Schwan¬ 
kungen der Schwarning (deren Abaolutwert im Mittel bei 0,15 liegt), 
erhiilt man die in Tabelle 1.0 zusammengeatellten Werte. 


Tabelle 10. 

Hchwiirzun^ssdiwankun^n hoehempfi n<l lie her 8 chi eh ton. 


Fliiohe 
mm 2 ' 

A^fa C 

Need 40 

Agfa-Astro 

Ilford 

0,0100 

0,005 

0,007 

0,000 

0,01 1 

0,0025 

0,01 L 

0,012 

0,012 

0,020 

0,0010 

0,012 

0,023 

0,020 . 

0,032 

a 2!i 

0,009 

0,013 

! 0,013 

0,021 

K ( ,o, (mm 2 ) 

0,0021 

0,0040 

I 0,0040 

0,01 10 


Die Schwankungsquadrate verhalten aich, wie es sein muU, umgekehrt 
wie die Flachen. Im mm 

Mittel gelten fur cine _ _ ioos _, 


Flache von 0,0025 mm 2 
die untcr <r 25 stchenden 
Sehwankungen; umge- 
kehrt entsprechen der 
Sehwankung 0,01 die 
Flachen K 00I . 



*—i 100s 


Aid). 0. l<<-uisl rici-tniK <lcs ulciclii-n l’lnUriisliickcs 
mil verseliiodenon Spnllon. 


Die lokalen Sehwarmbildungen 
der Korner zcigt Abb. 9. Hier ist 
ein Stuck von 10 mm Lange mil- 
Spalten von 0,055 0,055 mm 2 bzw. 

1,00 0,003 mm 2 regist riert. I >i( k 
rein statistisehe Sehwankung sol lie 
seln* nahe 0,01 scan. Die oingozoich 
neten Linien begrenzen ein Sehwar 
zungaintervall /IS 0,05. 

Zwischen der mittlercn Korn- 
g re lie u n d dein (- a 11 io r-Koe H i 
zienten Q besteht tdti enger Zu- 
sammenhang, der im mitt <9 bar zu 



AI > I >. 10. Komijrkcit K iiikI Komtfmtfe d. 
einer zahlemmUiigen Fostlegung der 
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„KOrnigkeit“ K dienen kann 1 ). Abb. 10 zeigt den Zusammenhang 
zwischen der KOrnigkeit, definiert durch den Callier-Koeffizienten fur 
eine Schwarzung S^ = 0,5: 

K =1001og Q 0 5 (7) 

und den durch Messung bestimmten inittleren Korndurchmessern. 

Da die Streuung des MeBlichtes in der Platte und damit auch Q von 
der Wellenlange abhangt, erhalt man fur K verschiedene Werte, je nach 
der Wellenlange, bei der die Messung ausgefiihrt wird 2 ). Wei ter in u 13 man 
beachten, dafi durch die Kftrnigkeit eine photographische Emulsion 
nicht schlechthin gekennzeichnet werden kann, sondern stets nur die 
fertig vorliegende entwickelte Schicht, denn die (IrOlie und Verteilung 
der KOrner hangt bei gleicher Schwarzung ab von Art und Dauer der 
Entwicklung. Allerdings sind die MOglichkeiten der ,,Feinkornent- 
wicklung“ einer an sich grobkOrnigen Schicht ziemlich begrenzt, wenn 
man, wie meist in der Astronomie, mit einem Minimum an Belichtungs- 
zeit auskominen muB. Die durch die Entwicklung erreichbaron Varia- 

tioncn dor KOrnigkeit 
sind wosontlich goringor 
als die Untorsohiodo 
dervorsohiedenenipfiiid- 
lichcn Emulsionon. 

§ 7 - 

Flatten fiir wissen- 
schaftliche Zwecke. 

Durch die Bonmhun- 
gon dor Korselnnigslabo- 
ratorion dorgmUcn pho¬ 
tograph ischon Kirmon 
ist cs gohnigon, gowisso 
Staiidardoinulsionon 
heraistellon und in ihron 
Eigonschaften so zu 
kennzoiehnoii, dab man 
danaoh die Answahl lur 

Aid). II. Mittlorc Scliwai , ziin^skurv<*n d<*r Kodak- einon best imniton/week 
Mimilsionstvprn I \'. troflon kann. Die Konn- 

‘) S. I). Tiikhaihjoli), Plml-ogr. flourn. 72, IMS. |<)32; A. Kostnk, Ayi'a- 
Wmff. 3, »3. 1933. 

2 ) Vgl- HI. Biiandkh, Agfa-Wrciff. 4, r>H. 1035. 



log Belichtung (MKS) 
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Al)l>. 15. ttcnsibilisimmg <I<t Agl’n-PIntton. 

,i: ^pHUml Hlaullart; l>:Npoktml <iiim Hurt; 
r: lS l ,(,k < nil (Jclh Hart; d : Npoktml < Jdbmt Hart.; 
<■: Npoktml Rot Hart; f:Npoktml Total Hart. 



, 9 9° , BOO 700 , 600 

■ I I I 1 I I I I I-Li I I I I I I I M I I M . I ■ , | I I . . ■ .1 .... I 



Abh. 10. Nonsibilisiomng dor Agfa-Infrumt- 
plaUcn 700 Rapid mid 800 Rapid. 


zeiehnung betriff t die E m p - 
a findlichkeit und Kftr- 
nigkeit, die Gradation 
und die Art der Sensi- 
bilisierung fur verschie- 
^ dene Wellen langenbereiche. 
A Is Beispiele geben wir in 
Abb. 11-13 die Kennzeich- 
nung der Eastman-Kodak- 
Platten und in Abb. 14-17 
e die der Agfa-Platten. Da 
Empfindlichkeit (durch den 
behwellenwert oder eine 
bestimmte Schwarzung 
<1 liber deni Schleier festge- 
legt), KOrnigkoit und Gra¬ 
dation weitgehend gekop- 
peltsind, begniigt man sioh 
o vorerst mit ihrer gemein- 
sarnen qualitativen Kenn- 
zeiehnung, woboi dieTypen 
1, II, III, IV und V der 
|. Kodak ctwa dem entspre- 
chen, was man sonst untor 
Ultrarapid, Extrarapid, 
Rapid, Hart und Extra- 
hart versteht. Bemerkens- 
wert ist, dab es Mkkh 1 ) 
neuerdings gelungen ist, 
die allgemeine Regel hoeh- 
cmpfindlieh grobkOrnig 
zu durchbreehen mit der 
Emulsion 144, welehe (Gra¬ 
dation und Kornigkeit der 
Gruppc IV, im infraroten 
iSensibilisierungsgebiet 
aber die Empfindlichkeit 
der Gruppc I hat. 


*) (\ K. K. Mkkh, Journ. 
Opt. Noe. AmiT. 25, 82. 11)35. 
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Auch die Sensibilisie- 
rungen sind nur qualitativ 
wiedergege ben. Die Spektra 
der Agfa-Tafel wurden rnit 
Nitralampe und einem klei- 
nen Gitterspektrographen 
mit Stufenspalt aufge- 
noinmen. 

Eine guteUbersieht fiber 
eine groBe Zahl handeLsub- 
licher Flatten gibt Schmik- 
schek 1 ) in Form von 
Schwarzungskurven fur 
3 Entwioklungszeiten und 
von relativen spektralen 
Enipfindlich kcitskurven, 
von denen wir in Abb. IS 
einige Beispiele bringen. 


§ 8 . 

Das Schwarzungsgesetz. 

Derphotographisehe Fro- 
zeB gehoreht nieht dem 
lieziprozitatNgesetz, d. h. 
die photograph isehe Wir- 
kung W ist nieht eine ein- 
deutige Funktion der Be- 
liehtung i-t, .sondern hangt 
von i und t getrennt ab: 

W f(i\t). (s) 

Wir rnuBten doshalb ohen 
hereits untersrhoidon zwi 
sehen I ntensitats- und Zeit 



Al)l>. 17. Srnsi bilisirmng <lrr Agfa- Infrarol - 
|>la( ((Mi. n: 7(M) Marl ; l>: 7. r )0 I Inti ; <•: 800 
I lari ; (I: 850 I Iml ; r : ( .), r )0 11 art; I': 1050 I lari.. 


sehvvarzungxkurven. Wir setzen nuBerdem zunaehst voraus, daB die 
Beliehtung mit. monoehromatisehem Field und kontinuierlieh vorge- 
iioiniiKMi werde. 


] ) lb SeiiMiicseiiKK, .lahrhucli 1050 der I)<‘iilselirn Wrsu<disaNstnlt fur hull 
hthrt, S. 5I(>. 

Hnndb. d. Kxp(‘rim<‘nlnl|>li.vHik, lid. XXVI. 48 A 







0 1 _ 2 , 

logfLichtmenge -K) K-2112 


6000 5500 

WellenJangc K 


Abb. IS. Sobwarzungskurv(‘n and sprktralo Kmplindlichkoit 
handolHublichnr Platton mich Kchmikhchkk. a) Hauff Ultra Rapid; 1>) Agfa 
Chroino Isolar; v.) Porutz Pororto; d) Ilford Pamdir. Soft (Jradation. 
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Schwarzschild 1 ) zog aus dem Vergleich von Zeitskalen und Intensitats- 
skalen den SchluB, daB man den Abweichungen vom Reziprozitatsgesetz 
durch die Form Rechnung tragen kftnne: 

W-f(i-t"). ( 9 ) 


Dieses Sehwarzschildsche Schwarzungsgesetz besagt, daB man 
gleiehe photographische Wirkungen erhalt fiir gleiche Werte der „wirk- 
samen Belichtung" i-t”. Der Schwarzschi Id-Exponent p (auch 
Schwarzschild-Faktor genannt in Anlehnung an die logarithmische For- 
mulierung des Gesetzes) ist ini allgemeinen kleiner als 1, d. h. Verviel 
fachung der Belichtungszeit ergibt eine kleinere wirksame Belichtung 
als die gleiche Vervielfachung der Intensitat, wenigstens nnter den Ver- 
suchsbedingungen, unter denen Schwarzschild gcarbeitet hat. 

Ist p ein von i und t unabhangiger Parameter, dann gilt allgemein 


aw aw 

^ a log i alogt, 


( 10 ) 


oder p-y, y, , (D) 

d. h. man erhalt die ISK aus der ZSK durch eine lineare Transformation 
der logt-NUala mit dem Faktor 1/p. Anders ausgedriickt: Erzeugen zwei 
Intensitaten i, und i 2 gleiehe Wirkungen in den Zeiton t, und t 2 , so ist: 

i,ty ijy, C 2 ) 

woraus log(i,/i 2 ) -plog(t,/t 2 ) C 3 ) 


oder, dem astronomisohen Branch cntsprcchend, 

in,-m 2 2,5plog(t,/t 2 ) . ( 14 ) 

Durch die n-fache Belichtungszeit erhalt man omen Gewinn an 
GrilBenklassen von 2,5plogn; urn eine GroBe zu gewinnen, ist die 
2,512 ,;, ’-fache Belichtungszeit ndtig. Fiir gewolmliehe Sternphotographic 
warden durehschnittlich Werte fiir p in der (legend von 0,H (),K5 ge- 
funden. Damns hat sich die Gebrauchsregel enlwickelt, daB man, um 
eine GroBcnklasse zu gewinnen, die Bolichtmigszeil etwa, vordrcifachen 
(]> 0,84) miisso. 

Das Schwarzungsgesetz von ScuwAiizscnii.u hat. nur in einem engen 
Bereich der Belichtung Giiltigkeit. Fine al lgernc inere Fassu ng des 
Schwarzungsgesetzes gab Kron 2 ), ausgohend von der wichtigen 

') K. ScawAitzscmi.n, I'uhl. <1. v. KufTnersehen Ktcrnwnrte, Wien-OttaUrmt', 
VH. 1807. VC. 1800. 

2)K K HON, I'ul.l. Astmph.Olw. Pots.lam 67. 1010. CI..T under.- Arl.citcn vgl. 
S. K. Snsi'i'Aiii) Mini C. 10. K. Mions, Investiuntions on the Theory ol the I’hoto- 
irmohie Process. London 1007, dtsch. HI.ersetz.imn Halle a.d. S. 1012. X. 200 247. 

42* 
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experimentellen Feststellung, daB die mit verschiedenen Intensitaten 

_ _ ^ aufgenommenen ZSK 

- zW* (S als Funktion von 

»-— j o /Hj 110,9V logt) alle untereinan- 

io,m — - W* der parallel sind in 

i0,6¥ Q-i t o Richtung der logt- 

y ¥ Achse. Wahlt man die 
109 Darstellung ini System 
9,w (logi, logit), dann sind 
alle Kurven S - const 

w m mi mo «,« P ara,lel in Kiohtung 
,o y 1 der logit-Ach.se, lassen 

Abb. 19. Kurven konstanter Schwarzung. sich also auf cine ein- 

zige mittlcre Kurve 

reduzieren. Die charakteristische Gestalt solcher Kurven zeigt Abb. 19 
fur die in Tab. 1 aufgefiihrten Emulsionen 1 ). 

Bei Gultigkeit des Sehwarzschildschen Gesetzes miiI3tcn die Kurven 
gleicher Schwarzung Gerade sein mit der Neigung arctg(p-1 )/p, wie 
man sofort aus der Urnformung sieht: 


10,9V 11,5V 


Abb. 19. Kurven konstanter Schwarzung. 


logit-I -- 1 logi 


log (it l> ) 


logi i const. 


p p ]) v ' 

Man kann formal einen von i abhangigen Exponenten p delinieren (lurch 
die Gleichung I 

t) log i 

Die bcobachteten Kurven S const haben ein Minimum, in dessen Um- 
gebung das Reziprozitatsgesetz gilt (p 1). Auf der Scute kleinerer In- 
tensitaten ist p kleiner als 1, auf der Seite groBorer Intensitaten dagegen 
ist p groBer als 1. MiBt man die Intensitaten in Kinhcit.cn der dem Mini¬ 
mum entspreohenden ,,optimalen lntensitat“ i 0 , so kann man die 
Kurven konstanter Schwarzung in Anlehnung an Kkon allgemein 
darstellen (lurch 2 ) 

it I ( i / i i v “ 

i.». «,,< »(:,) ‘Hi.) ■ <> 7 > 


1 ) Naeli fl. 11. YVkiui, a. a. (). 

a ) In d<*r Literatur wild diene Kurve als „eine Art verallgemeiuerler Ket lrnlinie“ 
hezeiehnet; Kkon sprieht von <lon dureli fi mid a bestiimnlrn ,,Asvmp(oten der 
Kettenlinie” und mcint damit di<* Asymptoten der Kurve, die mail erlwilt, weiin 
log (it) und log(i/i 0 ) als Va liable eingehilirt werden, <1. h. 

log(it) const i log|u • | /M0~“ 1/1« |. 

Dieso Kurve* ist aber keine „Kettenlinie“ im libliehrn Sinn. 
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In der Grenze fur sehr kleine bzw. sehr groBe Intensitaten, verglichen 
mit i 0 , erhalt man daraus: 

logit-const-alogi fiir i<i 0 , (18) 

logit -const +£logi fur i >i 0 . (19) 

Die Beziehung zum Schwarzschildschen Gesetz ist dadurch gegeben, daB 
a und (i die Grenzwerte bestimmen, denen der Exponent p zustrebt: 

p 0 -1/(1 + a) fur i< i 0 , (20) 

p* -1/(1 - p) fiir i »i 0 . (21) 

Meist ist die vereinfachte symmetrische Form des Gesetzes (a - P) ver- 
wendet worden 1 ): 

deren Brauchbarkeit u. a. Halm auch fiir Sterndurchmesser nachweisen 
konnte. Er hat die Gleichung allgemein als die der „Isoaktinischen 
Kurven“ bezeichnet. 

Die Parallelitat der isoaktinischen Kurven in Richtung der logit-Achse, 
d. h. die Unabhangigkeit der Konstanten a und der optimalen Intensitat 
i 0 von der Schwarzung, die auch Kron nur genahert fand, wird durch 
neuere Untersuchungen nicht unbedingt bestatigt 2 ), insbesondere nicht 
bei den heute so vielfach verwendeten sensibilisierten Emulsionen. Es 
wird daher stets bedenklich sein, auf die ohne Priifung im speziellen Fall 
vorausgesetzte Giiltigkeit dew Schwarzungsgesetzes ein exaktes photo- 
graphisch-photometrisches Verfahren zu griinden. Vor allem sollte man 
vorsichtig sein bei der Ubertragung auf andere photographische Wir- 
kungen als reine Schwarzungen, da dariibcr auBer der einen Unter- 
suchung Halms keine Erfahrungen vorliegen. 

DaB die Beriicksichtigung der Abhangigkcit der Reziprozitats- 
abweichung von der Intensitat, d. h. die Einfiihrung eines mit der 
Intensitat veranderlichen Schwarzschild-Exponenten, gegenuber dom ein- 
fachen Schwarzschildschen Gesetz eine wesentlieho Verbosserung be- 
deutet, ist selbstverstandlich. Man kann ungefiihre Anhaltspunkte fiir 
die Intensitatsbereiche und Genauigkeitsgrenzen, innerhalb 
deren man mit der Schwarzschildschen Nahorung rechnen 
darf, aus den folgendcn Angabcn gewinncn: 

i) J. Halm, Monthly Not. Roy. Astron. Noe. 75, 150. 1915 und 78, 379. 1918; 
L. A. Jones u. a., Journ. Opt. Hoc. Amor. 7, 1079. 1923; 11, 319. 1925; 12, 321. 
1926; 13, 443. 1926; 14, 223. 1927. J. H. Wwim, Journ. Opt. Soc. Amor. 25, 4. 1935 
verwendet die allgomeine Form. 

a ) Siehe z. U. Abb. 3 in Agfa-VorOff. 1, 15. 1930, odor die untor ') zitiorton 
Arbeiten von L. A. Jones u. a. 

431) 


it 

iofo 


1 r/i\ a / i\“°i 

" 2 li 0 / + \i 0 / I ’ 


( 22 ) 
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1. Fur hochempfindliches photographisches Material liegt bei normaler 
Behandlung logi 0 in der Gegend von 0 bis 3; die entsprechenden Belich- 
tungszeiten fur geringe Schwarzungen sind von der GrOBenordnung 
10 ±x ’ 5 sec. Die Konstante a bleibt im allgemeinen unter 0,25 (p o -0,80), 
kann aber unter Umstanden (bei sensibilisierten Platten) bis 0,65 an- 
steigen (p 0 -0,6). 

2. Wird durch ein Objektiv der Offnung D von einem Stern der GrOBe m 
ein Bild vom Durchmesser d erzeugt, so ist die Beleuchtung der Platte 
(in MK) gegeben durch 

logi =-5,7-0,4m + 2log(D/d), (23) 

wobei der MK die photographische SterngrOBe -14,2 (ohne Rucksicht auf 
den Farbenindex) zugeordnet ist 1 ). 

Daraus erhalt man fur fokale (d = 0,05 mm) bzw. extrafokale (d-1,0) 
Sternbilder und Objektivdurchmesser D = 300mm (Normalastrograph) 
bzw. D=-2500 mm (100-Zoller) die in Tabelle 11 aufgefiihrten Zahlen 
fur logi. 


Tabello 11. 

Beleuchtungsatarko in fokalen und extrafokalon fttornbi Idem. 


"\D/d 

300/0,05 

300/1,0 

2500/0,05 

2500/1,0 

5 

-0,1 

-2,7 

1,7 

-0,9 

10 

-2,1 

-4,7 

0,3 

-2,9 

15 

-4,1 

-6,7 

2,3 

4,9 

20 

-6,1 

-8,7 

4,3 

6,9 


Der astronomische Bereich der Intensitaten liegt also im allgemeinen 
unterhalb des Reziprozitatsbereiches, ubereinstimmend mit der Er- 

fahrung, daB fur Himmelsaufnahmen die Belichtungszeiten von der 

GrOBenordnung Minuten und Stunden, nicht Sekunden sind und daB 
der Schwarzschild-Exponent fast stets kleiner als 1 gefundcn wird. 

3. Beobachtet man Sterne der mittleren Helligkeit m und ist m 0 die 
der optimalen Intensitat i 0 entsprechende SterngrOBe, so gilt in der 
Umgebung der mittleren Helligkeit der Schwarzschild-Exponent 

p-l/(l-atghu), (24) 

wo 

u “0,921a(m-m 0 ). (25) 

Tabelle 12 zeigt fur zwei Werte von a den Gang von p mit m-m 0 . 


2 ) Vgl. R E. Ross, a. a. O. 
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Tabelle 12. Gang des mittleren Schwarzschild-Exponenten p mit dem 
Abstand von der optimalen Intensit&t. 


m-m 0 

a - 0,25 

a = 0,50 

0,0 

1,00 

1,00 

0,5 

0,97 

0,90 

1,0 

0,95 

0,82 

2,0 

0,90 

0,73 

3,0 

0,87 

0,69 

5,0 

0,83 

0,67 

7,0 

0,81 

0,67 

00 

0,800 

0,667 


Instrumente kleiner Offnung sind gegeniiber solchen mit groBer Offnung 
also nicht nur in der absoluten Lichtstarke unterlegen, sondern haben 
auch einen geringeren photographischen Wirkungsgrad, da fur sie 
m—m 0 groBer, p entsprechend kleiner, die wirksame Belichtung also 
kleiner ist fur Sterne der gleichen Helligkeit. 

§ 9. Intermittenzeflfekl. 

Diephotographische Wirkung ist verschieden, je nachdem, ob man die 
Belichtung i-t durch einmalige Belichtung mit der Intensitat i wahrend 
der Zeit t erzeugt oder aus Teilbelichtungen zusammensetzt. Uber die 
Abhangigkeit der GrOBe des IntermittenzefFektes von den iibrigen Um- 
standen bei der Belichtung - Intensitat, Zahl und Frequenz der Einzel- 
belichtungen — sind eine Reihe von Untersuchungen angestellt worden, 
deren Ergebnisse nicht immer eindeutig und uberoinstimmend sind. Man 
muB bei der Deutung der Beobachtungcn zwei ganz verschicdene Frage- 
stellungen auseinanderhalten: 

1. Beim Vergleich zweier Intensitatsskalen, von dencn die cine mit 
einer kontinuierlich wirkenden Lichtquelle, die andero mit einer diskon- 
tinuierlich wirkenden Lichtquelle aufgenommen wurde, handolt es sich 
um den reinen Intermittenzeffekt. Diescr tritt z. It auf bei Ver- 
wendung von Liclitquellen, die mit Wechsclstrom gespeist wcrden, ins- 
besondere bei LichtbOgen und Fun ken. 

2. Dagegen handelt es sich bei der iibliohen Verwendung eincs rotieren- 
den Sektors um die Beziehung zwis(;hen einer 1 ntensitatsskala und 
einer intermittierenden Zeitskala, so daB auBer dem Tntermittenz- 
effekt auch noch die Reziprozitatsabwcichung eine Rolle spielt. 

Ohne Riicksicht auf diesen Unterschied ist der Intermittenzeffekt 
meist nur in der zweiten Form untersucht worden \ daraus erklaren sich 
manche scheinbaren Widerspruche. 
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Im allgemetnen erhalt man bei der Zusammensetzung der Gesamt- 
belichtung i-t aus einer Summe von Teilbelichtungen i-tj +i*t 2 + .. .i-t^ 
eine Verminderung der photographischen Wirkung: 

W(it 1 +it 8 + ...itJ< W(it) 

ti +tj + - ..tn — t . ^ 

Die reine Intermittenzschwachung ist um so grOfier, je grOfier die 
Pause zwischen den einzelnen Belichtungen im Verhaltnis zur Belich- 
tungszeit und je geringer die Intensitat der Belichtung ist. Intermittie- 
rende Belichtung liefert daher im allgemeinen steilere Gradation der Inten- 
sitats-Schwarzungskurven als kontinuierliche Belichtung, und der Unter- 
schied der Gradation hangt von dem Verhaltnis Pause: Belichtung ab. 

Ein rotierender Sektor mit x gleichen Winkeloffnungen der GrftBe a 
hat die wirksame Offnung oder den 

Schwachungsfaktor: q-xa/27r. (27) 

Ist t die Belichtungszeit, so ist die wirkliche 

Belichtungsdauer: t q »qt, (28) 

die sicK bei einer Tourenzahl n (pro Minute) aus 

xnt Einzelbelichtungen der Belichtungszeit q/xn 

zusammensetzt. Variiert man q durch Variation der Offnung a bei glei- 
chem x und konstantem i, dann erhalt man also eine interiiiittiorende 
Zeitskala mit den Belichtungszeitstufen t q und der 

Intermittenzfrequenz: f=xn. (29) 

Erzeugt man andererseits durch kontinuierliche Belichtung wahrend je 

der Zeit t mit den entsprechenden echten Intensitatsstufen i*q (z. B. 
durch Variation des Abstandes oder mit einem Keil) eine Intensitats- 
skala, so wird der Unterschied zwischen den Schwiirzungen einander 
entsprechender Stufen mit numerisch gleicher Belichtung qit dieser 
Intensitatsskala und der intermittierenden Zeitskala des rotierenden 
Sektors sich aus zwei Wirkungen zusammensetzen: 
a) Reziprozitatsabweichung: 


R - W(qi,t)-W(i,qt). 

(30) 

b) Intermittenzeffekt: 


I-W(i,qt)-W(i, x q n -xnt), 

(31) 


wo die Schreibweise auf der rechten Seite symbolisch andeuten soil, 
daB die Gesamtbelichtung in Form von xnt Einzelbelichtungen der 
Belichtungszeit q/xn erfolgt. 
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Es besteht also die MOglichkeit, daB beide Effekte sieh unter gewissen 
Bedingungen aufheben (R-I - 0), d. h. daB die mit einem rotierenden 
Sektor der Offnung q erzeugte intermittierende Zeitskala identisch wird 
mit einer echten Intensitatsskala mit den Stufen iq. In diesem Fall gilt 
rln.nn auch fur die photographische Platte das in der visuellen Photo¬ 
metric weitgehend erprobte Talbotsche Gesetz: 

Ein durch einen rotierenden Sektor der relativen Offnung q 
unterbrochener Lichtstrom i erzeugt die gleiche Wirkung wie 
ein kontinuierlicher Lichtstrom iq. 

Auf die Zusammenh&nge zwischen Reziprozitatsabweichung und 
Intermittenzeffekt ist zuletzt ausfiihrlich Webb 1 ) eingegangen, dessen 
Versuche einen weiten Bereich der Intensitaten und Belichtungszeiten 
erfassen. Er kommt zu dem Ergebnis, daB es fur jede Emulsionsart 
(Empfindlichkeit) eine von der Intensitat abhangige kritische Fre- 
quenz f 0 gibt, oberhalb deren Intermittenzeffekt und Reziprozitats- 
abweichung genau gleich sind, der rotierende Sektor also echte Intensi- 
tatsstufen gibt 2 ). Eine Vorstellung von dem Zusammenhang der Frequenz 
f c mit der Intensitat und Plattenempfindlichkoit gibt die Tabelle 13. Die 
Intensitat ist in Quanten der Wellenlange 436 m/i angegeben. t)ber die 
Bezeichnung der Emulsionen vgl. Tabelle 1. f„ ist die kritische Frequenz 
pro Minute und q die Flache, auf die pro Einzelbelichtung, d. h. wahrend 
des jeweiligen Durchschlagens der SektorOffnung, gerade ein Quant 
trifft (wirksamer Empfangsquerschnitt). 


Tabelle 13. Kritiseho Frequenz boi intormittierondor Bolielitung 
in it rotiorondmn Sr k tor. 



Mittl. 

Intonnitat 


0 

Emulsion 

KorngrOOr (fi z ) 

(Quuntnn A4358) 

(min ! ) 

(/•*> 

1 

0,7 

8,7- J0‘® 

1250 

1,4 

11 

0,7 

8,7 

900 

1,4 


0,034 

7,5 

2,2 

111 

0,5 

8,7 

000 

M 



0,0085 

5 

0,0 

IV 

0,1 

8,7 

240 

0,27 



0,14 

15 

M 


i) J.H.Wkbb, Journ. Opt. See. Amor. 23, 157 und 31(1. 11)33. Dort lindot nioh 

auch woitoro Litoratur. ^ 

a ) Fiir dio Vorwondbarkeit ranch IauFcnder Soktoron wird allgomein ala Htiitsso 
die filtere Arbeit von A. E. Webb®, Ann. Phynik (4) 45, 801. 1914 botrachtot, in 
der wohl zum ersten Male in einem weiten Spiel raura der Bodingungon diene 
Frage gepriift wurde. 
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Abb. 20 zeigt die Abhangigkeit des Intermittenzeffektes von der Fre- 
quenz. Bei langsam laufendem Sektor erhalt man nahezu die der un- 
geschwachten Intensitat entspreohenden Schwarzungen, oberhalb einer 
tmukionis bestimmten Frequenz dagegen die 

f1,zv ~ gmngeintmitft der Intensitat i*q entspreohenden. 

s f0,9¥ ~ erweist sich als unabhangig von 

—«»—-- DicMe-io der Wellenlange des Lichtes und 

i0 > 3V " f-i die GrOBe p/E, wo E die relative 

^ ^ Plattenempfindlichkeit ist (bezogen 

4 I auf X 4358), als konstant: 


Dichfe-tO 

<r-i 


1-103510*) 0,060?30#3,68 46 60 M960 TqOOFlO 10 
Frequenz 

A 

3650 

5461 6908 

Abb. 20. 

Q 

1,1 

0,3 

0,02 

Abhangigkeit des Intermittenzeffektes 

E 

1,0 

0,3 

0,025 

von der Frequenz der Intermittenz. 

Bezeichnet man 

das 

Produkt aus 


Intensitat und Plattenempfindlichkeit als „wirksame“ Intensitat, so 
lassen sich Webbs Ergebnisse so zusammenfassen: 

Erfolgen die Unterbrechungen durch den rotierenden 
Sektor so rasch, daB wahrend der Einzelbelichtung durch- 
schnittlich nicht mehr als ein wirksames Quant auf eine 
Flache von der GrOfienordnung des mittleren entwickelten 
Plattenkornes trifft, dann gilt auch fur die photographische 
Platte das Talbotsche Gesetz. 

Die Frequenz f 0 spielt also fur die photographische Platte eine iihnliche 
Rolle wie beim Auge die Flimmergrenze. 

Indessen sind diese Versuche nicht abschlieBend beziiglich der Frage, 
ob der rotierende Sektor bei bestimmter Frequenz echte Intensitats- 
stufen gibt; denn sie beschranken sich grundsatzlich darauf, die zur 
Erzeugung der Schwarzung 1,0 (bei den Emulsionen I, II und III) bzw. 
1,5 (bei IV) notwendigen Bedingungen zu ermitteln fiir die wirksamen 
SektorOffnungen q-£ und Dadurch entzieht sich vor allcrn eine 
etwaige Schwarzungsabhangigkeit des Intermittenzeffektes 1 ) 
dem Nachweis. Behauptet werden jedenfalls wieder ganz crhebliohe 
Intermittenzeffekte bei sehr hohen Frequenzen 2 ), worm die 
Einzelbelichtungszeit in die GrOBenordnung 10~ 7 Sekunden kommt 
(Ultrakurzzeiteflekt). Die endgiiltige Abgrenzung der Bedingungen, unter 
denen mit dem rotierenden Sektor scheinbar echte Intensitatsstufen er- 
halten werden, steht also noch aus. 


0 Vgl. J. M. Blair and M. C. J. Hylan, Joum. Opt. Soc. Amor. 23, 353. 1033. 
2 ) L. I. Zimmermann, Joum. Opt. Soc. Amer. 23, 342. 1933. Im Gogonwatz dazu 
neuordings J. H. Webb, Joum. Opt. Soc. Amer. 26, 367. 1936. 
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Priifungen des Intermittenzeffektes bei anderen photographischen 
Wirkungen als reinen Schwarzungen liegen nicht vor. Hier ware zu be- 
achten, daB bei nicht flachenhaften Objekten (fokale Sternbilder, Spektral- 
linien) im Falle des rotierenden Sektors noch die Wirkung der Beugung 
an den Sektorkanten eine Rolle spielen kann. Fokale Sternbilder 
werden, wenn man einen Sektor etwa vor dem Objektiv laufen laBt, 
infolge der mit dem Sektor nmlaufenden Beugungsspektra diffus. In 
Spektralanordnungen mufi darauf geachtet werden, daB die Sektor¬ 
kanten beim Durchschlagen durch den Lichtweg moglichst senkrecht 
zur Spaltrichtung stehen, da bei Parallelitat von Spalt und Sektorkante 
Beugungen auftreten, vor allem dann, wenn der Sektor nicht unmittel- 
bar vor dem Spalt oder der Licht quelle steht 1 ). 

§ 10. Das Schwarzungsgesetz 
fiir Licht verschiedener Wellenlangen. 

Die Konstanten des Schwarzungsgesetzes sind Funktionen der Wellen¬ 
lange des wirkenden Lichtes. Wie in der visuellen, so konnen auch in der 
photographischen Photornetrie die Grundgesetze zunachst nur fur Licht 
gleicher Wellenlange ausgesprochen werden. Da insbesondere Schwellen- 
wert und Gradation von der Wellenlange abhangen, gibt es keine all- 
gcmeine E m pfi n d 1 i e h ke i ts - 
funktion fiir eine bestimmte 
Emulsion; dicse variiert viel- 
mehr mit der Belichtung. 

I n der heteroehromen photo¬ 
graphischen Photometric tritt 
ebenso wie in der visuellen 
Photornetrie ein P urkinje- 
Ph an omen auf. 

Soien in Abb. 21 b und r die 
absolutcn charaktcristisdien 
Kurven fur zwei vcrschiedene 
Wellenlangen, kurz als „blau“ 
und ,,rot“ bezeiehnet. Die 
gleichc Wirkung W 0 werde erhaltcn durch die Intensitaten i b bzw. i r . 
Werden nun beide ] ntenHitixten im gleichcn Verhaltnis k geschwacht 

>) Virl dio Kchwiorigkoiten, <Iio in dor vimiollon Photometric z. B. bei Pyrometer- 
miwunRim auftreten, wenn die Sektorkanten parallel zum Gliihfaden oder zum 
Spalt cinoH 8poktralphotomote» durchachlagon. G. Ribaud, Pyrom6tr.e optrque. 
PariH 1931, p. 299. 



Abl). 21. Zur lOrklarung 
dos [xhetogmphiHcshen Purkinjo-Phanomens. 
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H. Ktenxje : Photographisohe Photometrie. 


auf k i b bzw. k i,, so erhalt man verschiedene Wirkungen W b bzw. W r . 
Im gezeichneten Fall, wo die Gradation im Rot steiler ist als im Blau 
- es kann auch der umgekebrte Fall eintreten - wird W b > W P , die blaue 
Lichtquelle erscheint bei gleioher Abschwachung heller; genau 
wie beim visuellen Purkinje-Phanomen. Um gleiche Wirkung Wj, - W r 
zu erhalten, muBte die blaue Liohtquelle um einen zuqatzlichen Betrag 
geschw&cht werden; anders ausgedriickt: aus der Gleichheit der photo- 
graphisohen Wirkung bei kleineren Schwarzungen wiirde man auf ein 


Intensitatsverhaltnis 



(32) 


schlieBen. Man erhalt, astronomisch gesprochen, durch das Purkinje- 
Phanomen eine Helligkeitsgleichung des Farbenindex. 

Die Abhangigkeit der Gradation von der Wellenlange ist im 
allgemeinen selbst bei nicht sensibilisierten Platten innerhalb des gewOhn- 
lichen photographischen Bereiches schon merklich; sie ist besonders groB 



Abb. 22. AbMngigkoit der Gradation Abb. 23. Abhiingigkoib dor Gradation 
(Gamma) von dor Wellenlange. (AHtrogamma) von dor WollonUingo. 


bei sensibilisierten Platten, bei denen die betraehtliche Hteilheit der Gra¬ 
dation im Rot oft schon der Uberbriickung von wcnigen GrOlienklassen 
Schwierigkeiten bereitet. Abb. 22 gibt nach Ross 1 ) den Verlauf des 
Gamma der Zeit-Schwarzungskurven fur einigc Platten als Beispiel. 
Bei spektralphotometrischen Untersuchungen hat rich ganz allgomein 
gezeigt, daB man, wenn die auBersten Anforderungen an die Gcnauigkeit 
gestellt werden, nur selten tiber grOBere Wellenlangenbcreicho init einer 
einheitlichen Schwarzungskurve reduzieren kann. 

Bei der Messung von Stemdurchmessern oder Bildstarken treten ganz 
ahnliche Verh&ltnisse auf. Abb. 23 zeigt, ebenfalls nach Ross, Bcispiele 


l ) F. E. Ross, a. a. 0. S. 74, Fig. 27. 
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der Variation des Astrogamma, d. h. des mittleren Gradienten der Zeit- 
Durchmesserkurve, wahrend Abb. 24 unmittelbar die charakteristischen 
Kurven fur unverbreiterte Objektivprismenspektren 1 ) auf einer Agfa- 
Astroplatte wiedergibt. 

In der Literatur finden sich allerdings auch Beispiele weitgehender 
Unabhangigkeit der Gradation von der Wellenlange 2 ). Doch handelt es 
sich hier offenbar - soweit nieht der Beweis iiberhaupt unzureichend 
gefuhrt ist - um Ausnahmen, die nieht verallgcrneinert werden durfen, 
da sich bisher keine sicheren Regeln habcn auffinden lassen, die den 
Erfolg gewahrleisteten. 

Wahrend beziiglich der Notwendigkeit, die Abhangigkeit der Grada¬ 
tion von der Wellenlange zu beriicksichtigen, kaurn McinungsveiHchieden- 



Al)l>. 24. Abluingigkoit <l«*r oluimklrrisl isrhon Kurvo 
fiir Hildsturkon linvorbroitortor Slornspoklm von dor YVolloultingo. 


heiten bestohen imd nur die Angaben liber die GnUle der Variation 
innerhall) vorgegebener Wollonlungenberoiehe nusoinnndorgehen, sind die 
Ergebnisse der Unteisuehungen iiIxm- die Wei len I a ngenabha ngigkeit 
der K on stun ten des a 11 go imd nen Sell wii rzn ngsgosot zos vveniger 
eindeutig. I nsbesondore ist boi <I<mi Anwondungon des Sehwnrzsohild- 
schen SohwammgHgesotzow da 1 lhiabliiingigkeil des Exponrnton p von 
<l(‘i‘ Wellenlange ungofalir ohonsoolt bohauptcl wie 1 x*sl ri11 <mi wonlen. 

') II. Nthassu /. f. Astmpliys. 5, 205. 1032 Y'rmlT. I'niv.-Siomw. (iol I ingon 29. 

a) Auf <lio IJrlumplimg, dull dir Intrusionsttrhwi'i r/.ungskurvrn sugar |miii- 
<*l ii'oi nut isol irr Kimilsioi i(‘ii i nnrrha 11> der (1 rot p/.rn / 3t>5() in id A 01M)X von drr Y\ rllrn - 
langi* una-hhiiiigig srirn, lain ft niicli dir von W kuii (.loum. Opt. Soc. Amrr. 23, 
3I(>. 1033) goinaehlo lioohaclil ung liinaiis, daU dir ,,l<ry.i|>my.itntskurvrn liir vor- 
sohiodoiK* Wollonliingoii alio mil rrcimmdrr para I Iol in Hichtung konslanlrr Ho- 
lichtiingszoit" soion. Vgl. II. Kinni.k, Nalurwiss. 23, 7<>2. 1035. 
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Konstanz von p bedeutet, daB der Gang des Gradienten der Zeit- 
Schwarzungskurven und der Intensitats-Schwarzungskurven nut der 
Wellenlange der gleiche ist. Man kOnnte dann aua der ISK fur eine 
Wellenlange sofort die ISK fur andere Wellenlangen dadurch gewinnen, 
daB man sich fur diese anderen Wellenlangen erst die viel leichter 
herzustellenden ZSK verschafft und daraus die Variation der Gradation 
mit der Wellenlange ableitet. 

Im allgemeinen muB man, sowohl bei reinen Schwarzungsmessungen 
wie insbesondere bei Bildstarken, mit einer Wellenlangenabhangig- 
keit des Schwarzschild-Exponenten rechnen, solange man sich 
nicht fur die im speziellen Fall verwendete Emulsion und Behandlungs- 
art vom Gegenteil iiberzeugt hat. Zu welchen bedenklichen Fehlsehliissen 
man sonst kommen kann, zeigt die geradezu klassisehe Diskuss.on uber 
eine selektive Absorption des interstellaren Mediums'). Neuoro Beispiele 
fur den Gang des Exponenten p mit der Wellenlange bei Bildstarken 
und dessen Anderungen duroh Sensibilisierung und Hypersensib.l.s.erung 
findet man bei Wildt 2 ). 

Wenn man die in den Faragraphcn 8-10 dargestellten bishengen Er- 
fahrungen liber Reziprozitatsabweiehungcn und hitennit.fenzeffekt zu- 
sammenfallt, kommt man fiir die pbotographisebe Photometric zu dem 

Die Mannigfaltigkeit der Bedingungen, unter denen die ineBbaren 
photograph ischen Wirkungen zustande kommen. nmclit rs mmibglieh, 
ein allgemein giiltiges Kehwarzungsgesetz der Form 

W f(i,t,A,n) 


aufzustollon, das die Abhiingigkeit von der IntensiUU i. der Beliehtungs- 
zeit t, der Wellenlange A und der Frequenz der liitermiUenz n durcli eme 
genugend klcinc Zabl von (universellen oiler fiir dns spezielle Vcrtahren 
lcieht zubestinunenden) Konstanten darzustellengestnltel. Eme photo- 
grapbisehe Photometric, welehe systemat isebe Genauig- 
keiten von 1% anstrebt, kann daher nur aufder Verwendung 
e eh tor monoehromatiseher Intensitiitsskalen aulgebaut vver- 
den, unter Vermeidung von Versehiedenheiten derelwaigen Interinitteiiz. 


§ 11. Lichthof und Lichlhofschulz. 


Dureh die Streuung des Lielites beim Eindringen in die 
Sehieht entsteht der Diffusionsliehthof. Er bewirkt 


photograph ischc 
rim* Rolichtung 


•) PlmnoiiiGii von Nokdman und Tikiiokk, vgl. II. Kikni.k, .Jl>. Kn<lionkl. KU'kiv. 

20. um. , OA 

“) R. WiiiDT, /. f. Astrophys. 3, 3K(>. 1031 WriilT. I'niv.-Klri-aw. 20. 

Pliotogiuphinciha KoiTcspondcnz 69, SI. 1033. 
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auBerhalb der geometrisch-optischen Bildgrenze, die als Unscharfe an 
scharfen Bildkanten, ganz allgemein als Anderung der Helligkeitsvertei- 
lung im Bilde in Erscheinung tritt. 

Licht, das innerhalb der photographischen Schicbt nicht absorbiert 
wird, sondern bis zur Unterlage durchdringt, wird von dieser teilweise 
zuriickgeworfen und gibt, auf dem Ruckweg absorbiert, AnlaB zur Bil- 
dung des Reflexionslichthofes. Im Gegensatz zum Diffusionslicht- 
hof, dessen Intensitat von der belichteten Stelle aus mehr oder weniger 
scharf abfallt (innerhalb von Abstanden der GrOBenordnung 10 / j , bis 
100^), erreicht der Reflexionslichthof 1 ) ein Maximum in einem Abstand 
von der belichteten Stelle, der durch die Dicke der Unterlage bedingt ist. 

Abb. 25 veranschaulicht die Verhaltnisse fur Flatten und Filme. Das 
in der Schicht gestreute und nicht absorbierte Licht durchsetzt unter 



Abli. 25. Knlstchunj. und Ausdelmung dun RonoxioiisIkdiUiolos 
ln'i IMivUcn (links) und Kilincn (rfulilw). Nucli A. K iisTioit 1 ). 


alien mOglieben Winkcln die Unterlage 2 ). Von den Strahlen, die unter 
kleinerem Winkel als dem Gren/.winkel r der Totalrellexinn miftrelTen, 
wird nur ein geringer Bruehteil an der unteren Grenzllilehe rellektiert 
(in der Abb. gestriehelt). Die unter dem Winkel r auITal louden Strahlen 
dagegen werden vollstiindig /.uiiickgeworfen und lielern in <ler Sebiebt 
ein Maximum der Liebtbofwirkung, von dem aus die Intensitat naeb 
aulien abfallt, da mit waebsendem Winkel sowobl die Intensitat der 
primiuen Streustrablung wie die der rellektierten Strahlung abnimmt. 


1) N(‘U(*ro Durstulluntf mit. Liiurntdirmirhwuisrii bci A. KOhtkk, 
Konvspondunz 71, tifi. 1035 Agfa-Vnot! 4, «0. 

2 ) Struudiatfmmin bzw. Korinol Hiuhu bci \*\ K. Rohm, a. a. ()., 


IMiol.o^pnphiHuhu 

S. 40. 
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Der Abstand q des Maximums des Reflexionslichthofes ist durch die 
Dicke d und den Brechungsexponenten n des Schichttragers bestimmt: 

p = 2d//n~ 2 ^T. (34) 


Fur Glas ist n = l,54, also e=l,7d, fiir Film n=l,50, also £ = l,8d. 

Hat die vom direkten Licht getroffene Flache der Schicht grttBeren 
Durchmesser als q (d.h. von der GrftBenordnung 2mm bei normalen 
Platten, 0,2mm bei Filmen), dann iiberlagern sich die von den einzelnen 
Punkten herriihrenden Maxima, und der Reflexionslichthof fallt ahnlich 
wie der Diffusionslichthof von der geometrischen Bildgrenze nach auBen 
ab; beide iiberlagern sich unmittelbar an der Kante. 

Da Streuung und Reflexion des Lichtes in der photographischen Schicht 
die unmittelbare Ursache der Lichthofbildung sind, hangt die Intensitat 
der beiden Arten von Lichthofen teilweise von der KorngrttBe und der 
Wellenlange des Lichtes ab. Den Diffusionslichthof kann man seiner 
Natur nach nicht vermeiden; man ist darauf beschrankt, seinen EinfluB 
auf die Ergebnisse photometrischer Messungen (Intensitatsabfall an 
Bildrandern, Profil von Spektrallinien) empirisch zu bestirnmen. I)a- 
gegen kann die Ausbildung eines Reflexionslichthofes durch gceignete 
MaBnohmen in weiten Grenzen der Uberbelichtung vollig imterdn'ickt 
werden. 


Der Lichthofschutz wird entweder dadurch erzielt, daB man das 
Licht am Austritt aus der Schicht in die Unterlagc durch cine gceignete 

_ Zwischenschi ch t hin- 

dcrt, odor a her, indem 
man die Reflexion an der 
Ruckseite durch einen 
H interstrich unter- 
driickt. Die meisten han- 
delsubliehen , Jichthof- 
freien“ Platten und Filme 
sind nach dem ersten Ver- 
fahren hergestcllt. Wird 
a,Is Zwisehcnschicht ein 
V<M-tikiiLo 1 111u!t, <iun 4 i KiU'bsbdTgewilldtnhwsieb 

•much lichUioffroicn photogniphisolicii Doppel- "" ^ ixiorbiul lost , (bum 

scliiclittilm (Agfn-Isoclirom). bestebt (lie defilin', (laB 

(l»roll Diffusion des Karb- 
stoffs in die photograpbisehe Kchieht hinein deren Umpfindliobkeit 
hetabgedriiekt wird. Deshull) zicht niiin beute meist <ils Zwisehensehieht 
eine relativ unornpfindliehe Jod-Hroinsilbeisehieht vor. Abb. 2<> zeigt, 


CSoIiitino-Scliut.xHdlilc.lit 

1. MniulHionHHcliiciit- 

2. mimilHionsNchiclit— 


('OlliiloiduntorliiKc 


(Utlnt.ino-ItuckHchioht —> 
(Liefit hofsclnit/tschiohl) 




1. IVttp. 3 JL- 6 . -L/Ol' i>ien;uuaic3uciM(. 


einen Schnitt dutch einen solchen Film mit Doppelschicht 1 ). Mit dem 
Lichthofschutz, d. h. dem Abfangen des in der hoohempfindlichen 
Schicht nicht absorbierten Lichtes durch die unempfindlichere Zwischen- 
schicht, verbinden diese Doppelschichten noch den Vorteil, daB sie das 
bei starker Uberbelichtung sonst stbrende Licht noch zum Aufbau des 
photographischen Bildes ausniitzen und damit den Belichtungsspielraum 
vergrftBern. Fur wissenschaftlich-photometrische Aufgaben ist dies aller- 
Hinga nicht immer ein Vorteil, da die Tiefenausdehnung der Bilder in 
dicken Schichten sich anderweitig nachteilig bemerkbar macht. 

Schutzschichten auf der Ruckseite der Platten zur Vermei- 
dung der Totalreflexion werden durch Auftragen von Farbstoffen herge- 
stellt, die in einem Mittel vom ungefahren Brechungsindex des Glases 
suspe'ndiert sind (mit RizinusOl versetztes Kollodium, Asphaltlack). Die 
Schutzschicht muB mOglichst vor dem Entwickeln abgewaschen werden, 
falls sie nicht im Entwickler unlbslich ist. Kann man nicht schon vom 
Hersteller mit Lichthofschutz versehene Platten verwenden - z. B. wenn 
die Platten noch sensibilisiert bzw. hypersensibilisiert werden sollen, 
wobei der Lichthofschutz sich auflOsen wurde -, dann empfiehlt sich das 
Aufquetschen von Papier, das mit einer schwarz gefarbten, klebenden 
Gelatinemasse iiberzogen ist 2 ). 

Wenn auch der Reflexionslichthof erst merklich wird bei Kontrasten 
uber 1:200, so empfiehlt sich doch bei photometrischen Arbeiten die 
Verwendung lichthoffreien Materials in jedem Fall, da auch schon unter- 
schwellige Zusatzbelichtungen sich stOrend bemerkbar machen kOnnen. 


§ 12. Der Nachbareffekt. 

' Folgende bei Auswertung astronomischer photographischer Aufnahmen 
gemachten Beobachtungen gaben AnlaB zu ausgedehnten Unter- 
suchungen uber die gegenseitige Beeinflussung benachbarter Schwar- 
zungen: 

1. Kohtinsky 3 ) bemerkte cine scheinbare ,,AbstoBung der Bilder eng 


') Naoh W. Bahts u. A. Schillino, Agfa-Voroff. 3, 1(51. 1933. 

2 ) wir bonut.zon wit. Jahron mit. Vorteil photograph isehes schwarzes ..Piginont- 
papior“, das in mit. oin paar Tropfon (llycorin vorsotztom Wassor angofouchtot und 
mit, einor (lummirollo aufgoip.otseht wir<l. Dio Platto liogt dahoi mit <lor Schicht 
nach unton froi in ninom Bahmon mit xehmalom Auflicgorand. Das Papior kann 
vor (lorn Kntwiokeln loicht von oinor Boko her ahgozogon won Ion und spnngt mi 
allgomoinon glatt ab, won.. <lio < llassoito dor Platto vor <lo.n Aufbringon saubor war. 
v Anukukii, Wissonschaftlicho Photographic, Leipzig 1931, oinpliohlt fur (ho helbst- 
horstollung solchon Papiors die AufUSsung von 20 g Tischlorloim in 75 com haifien 
WasHois und Vorsotzon mit 100 com (llycorin und lg „Nigrosin, wasHorlOshch . 

8 ) S. Kohtinsky, Mitt. Poulkovo 1, Nr. 2. 1906. 

9 A A 

Handb. d. KxperimentalphyHik, Hd. XXVI. 
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benachbarter Sterne. Die Abstande wurden systematisch zugroB gemessen 
und die Verfalschung war um sogrftBer, jekleiner der Abstand selbst und 

je grOBer die Schwarzung war. 

"Am ^ 2. Eberhard 1 ) bemerkte beirri Aufkopieren 

2,o - I von Marken mit einem Rtthrenphotometer eine 

■ I Abhangigkeit der Schwarzung von der GrftBe 

- I der geschwarzten Flache. Bei gleicher Beleuch- 

1,5 - 1 I;Ani= tung war die Schwarzung grOBer bei kleinerer 

" 1 IT;Am- ~ 0 htr beleuchteter Blache, und der Unterschied der 

ift- \ ' Schwarzungen zwischen kleinen und groBen 

- \ Flachen wuchs mit der Schwarzung. 

- j\ Wahrend der Kostinsky-Effekt offenbar 

0,5 Z V V aus mehreren Effekten sich zusammensetzt 2 ), 

I _ tritt bei dem Eberhard-Effekt 

0- m -i , i rfrTf . -. »r die Erscheinung rein zutage, die 

o ift 2ft mm man heute allgemein alsNachbar- 

Abb. 27. Systematische Verfalschung (Zlm) effekt bezeichnet. Die Abb. 27 
der scheinbaren Helligkeit kreisforcniger un( j 2 8 veranschaulichen die Wir- 
Felder verschiedeaerGroBe (Radius r) k weise des Nachbareffektes an 
durch Nachbareffekt. _ , 

Beispielen, die Eberhards Arbeit 

entnommen sind. Im ersten Falle handelt es sich um die mittlere Schwar¬ 
zung von Kreisflachen mit ver- 

tti , schiedenen Radien; im zweiten 

150 — 1 

S Falle um den Gang der Schwarzung 

y || innerhalb einergleichmaBigbeleu ch¬ 
it teten Schcibe vom Radius 10mm. 

|-$r 

j| Als Ordinaten sind jeweils die aus 

!| den Schwarzungen berechneten 

___ P Helligkeiten in SterngrOBen auf- 

’ 1 1 1 1 T 1 1 1 1 T^ r getragen, die unmittelbar eine Vor- 

Absfand von der BUdmifk stellung geben von der system a - 

Abb. 28. Scheinbarer Helligkeits- tischen Verfalschung der Inten- 

anstiog am geometrischen Bildrand in- sitatsmessungen. Diebeiden Kurven 

folgo Nachbareffekt. der Abfe _ 2? beziehen sich auf 2 ver - 

schiedene Belichtungen, die im Verhaltnis 1:5 stehen. 

In einer dritten, von Eberhard zunachst nicht betrachteten Form 


x ) G. Eberhard, Physik. Z. 13, 288. 1912; Photographische Korrospondenz 
59, 15. 1922; Publ. Astroph. Obs. Potsdam 84, 45. 1926. 

2 ) Wahrscheinlich spiolt neben den rein physikalischen Effekten (Strouung, 
Gelatine-Effekt, Nachbareffekt) auch die physiologisch-optische Kontrastwirkung 
bei der Ausmessung eine Rolle. Vgl. A. Kuhl, Phys. Z. 29, 1 . 1928. 
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auBert sich der Nachbareffekt auBerhalb der Begrenzung stark geschwarz- 
ter Stellen durch Verminderung der Schwarzung. An Kanten groBen 
Kontrastes entstehen unter Umstanden deutlich siehtbare helle Licht- 
linien 1 ). Scharfe Grenzlinien zwischen verschiedenen Schwarzungen 
werden in der in Abb. 29 durch Registrierkurven belegten Form 2 ) wieder- 
gegeben. 

Das allgemeine Vorhandensein des Nachbareffektes in diesen ver¬ 
schiedenen Formen ist kaum in Abrede zu stellen. Dagegen gehen die 



Abb. 29. 

Verfalschung oiner scharfon Bildgronze durch Nachbareffekt (IlDgoe). Registrier- 
kurvc dor Schw&rzungsvorteilung, links ohno, rechts mit kraftigom Nachbareffekt. 

Beobachtungen auseinander hinsichtlich der absoluten Gr6Be seiner 
Wirkung und der Mittel, ihn zu vermeiden. Eberhard glaubte in der 
Wirkungsweise der organischen Entwickler die Erklarung fur das Zu- 
standekommen des Effektes gefunden zu haben und in dem Eisen- 
oxalat-Entwickler das sichere Mittel, ihn zu unterdriicken. Das Ver- 
trauen in diesen Entwickler wird durch neuere Erfahrungen 3 ) erschlittert. 

1) Abb. z. B. beiH. Seemann, Z. f. wias. Photogr. 13, 333. 1914; 0. T. Elvey und 
C. Westgate, Journ. Opt. Soc. Amor. 24, 43. 1934. 

2 ) S. FlIIgge, Z. f. Instrkdo. 46, 389. 1926. 

8 ) Bei den Vorarbeiton fur spoktralphotometrischo Untorsuchungon in Gtittingen 
wurde festgestellt, daC bei Film on dor Eisenoxalat-Entwickler den Nachbar¬ 
effekt nicht verhindert. N. Walenkov, Z. f. wiss. Photogr. 27, 236. 1929 fiiulot 
auch bei Flatten keinen Unterschied zwischen Metol-Hydrochinon und Eisen- 
oxalat. 


44* 
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Man wird sich daher nicht ohne besondere Prtifung darauf verlassen 
kOnnen, nach dem von Eberhard angegebenen Verfahren stets von 
Nachbareffekt freie Resultate zu erhalten. 

.Nach Walenkov tritt der Nachbareffekt nur auf an absolut scharfen 
Kanten, wie sie in den einschlagigen Untersuchungen durch Auflegen 

von scharf begrenzten Blenden 
unmittelbar auf die Platte er- 
zeugt wurden, nicht dagegen 
an unscharfen Bildrandern, mit 
denen man es bei der optischen 
Abbildung von Sternen und 
Spektrallinien im allgemeinen 
zu tun hat. Auch Elvey und 
Westqate 1 ) finden bei der 
Photometrierung kiinstlich her- 
gestellter Absorptionslinien mit 
bekanntem Profil keine meB- 
bare (d. h. etwa 5% iiberstei- 
gende) Wirkung des Nachbar- 
effektes, solange die Schwar- 
Abb. 30. Abhangigkeit des Nachbareffekts von zungen unter 1,5 liegen. Es 
der Entwicklung (Elvey u. Westqate). Ab- l ass en sich aber auch Gegen- 

szissen: AbstandevondergeometrischenGrenze j^gpiele ailfweisen 2 ), HO daB 
der geschwarzten Flache nach auBen; Ordi- . . , 

naten: Schembare Aufhellung des Schleiers. 

Walenkov fornuilieren dart, 



daB „der Nachbareffekt fur die Astrophotometrie nur eine schr goring© 
und fur die Spektrophotometrie gar keine Bedeutung“ hat. 

Als wirklich feststehend darf gelten, daB der Nachbareffekt ein aus- 
gesprochener Randeffekt und ausschlieBlicher Entwicklungseffekt 
ist. Er tritt nur in unmittelbarer Umgebung der Grenze stark verschie- 
dener Schwarzungen auf. Wie weit sich die Wirkung vom Rand aus or- 
streckt, hangt vor allem von der Breite der geschwarzten Flache ah. 
Tabelle 14 und Abb. 30 unterrichten iiber die durchschnittlichc GrOBen- 


ordnung. 

Bei den Messungen von Walenkov handelt es sich uni das Eindringcn 
des Effektes in die stark geschwarzte Flache. Die Versuche von Elvey 


1) C. T. Elvey und C. Westqate, Joum. Opt. Soc. Amcr. 24, 43. 11)34. 

2 ) Querrogintriorungen von verbroiterton Stornspektren, wienie z. B. im Rabmen 
der GCttinger spektralphotomotrischen Unternuchungen vorgenonunen wurden, 
zeigen trotz unscharfor Bildrander noch boi Schwarzungen 0,5 Spuren <les Naehbar- 
cffektes. 
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Tabelle 14. Eindringtiefe des Nachbareffektes in die Abbildung 

nach Walenkov. 


Breite der 
Abbildung 

mm 

Breite der 
gestorten Randzone 
mm 

Zone der 

konst. Dichtigkeit 
mm 

0,7 

0,25 

0,20 

0,9 

0,31 

0,28 

1,3 

0,42 

0,46 

3,9 

0,95 

2,0 

5,5 

1,0 

2,5 

7,3 

1,2 

4,9 

19,0 

1,5 

16,5 


und Westgate gelten dem Eindringen in die benachbarte schwache 
Schwarzung bzw. den Schleier und fuhren auf maximale Wirkungs- 
spharen von 0,4-0,6 mm. 

Der Nachbareffekt wird also vor allem gefahrlich bei schmalen Bildern, 
weil bei Breiten unter etwa 0,5mm die Wirkungen von beiden Randern 
her iibereinandergreifen,so 
daB auch in der Mitte 
keine konstante Schwar¬ 
zung mehr erreicht' wird. 

Vielmehr ist dann die 
Schwarzung systematise!* 
zu groB bzw. zu klein, je 
nachdem, ob ein sehmaler 
stark geschwarzter Streifen 
in weniger geschwarzter 


t 


if-V 



Abb. 31. 

Einflutt (l<\s Nadi bareffckten auf die Kontur von 
Spoktrallinien; schematise!! nach Dunham 1 ). 


Umgebung (Emissionslinie) odor ein heller Streifen in dunkler Umgebung 
(Absorptionslinie) liegt (vgl. Abb. 31). Das deckt sich mit dem in Abb. 28 
wiedergegebenen Befund Ererhakoh fur Kreisfiachen (Sternscheibehen) 


kleinen Durchmessers. 

AbschlieBend wird man nach den bisherigen Erfahrungen sagen diirfen: 
Bei sorgfiiltiger Sehalenentwieklung mit gut bewegtem Ent- 
wickler und wenn man Schwarzungen fiber 1 vermciden kann, 
bleiben die photomctrischen Fehler infolge des Nachbar- 
effektes sicher unter 5%. LaBt sich diese Bedingung nicht erfiillen 
und will man ganz sicher sein, daB die Ergebnisse (lurch Nachbareffekte 
nicht mehr als 1 % verfalscht werden, dann muB man Sorge dafiir tragen, 
daB bei dem anzuwendenden photometrischen Verfahren der Nachbar- 


0 Th. Dunham, Bericht VIII. Int. Kongr. f. wins. u. angew. Photogr. Dresden 
1931. 
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effekt von der Eiohkurve automatisch mit erfaBt wird, d. h. 
die zur Ableitung der Eiohkurve dienenden Intensitatsmarken rniissen 
von der gleiohen Art sein und in der gleichen Umgebung sich befinden 
wie die zu messenden Objekte auf der Platte. 

§ 13. Auflosimg und Abbildungstreue. 

Bei der Beurteilung der Wiedergabe von Objekten durch die photo¬ 
graphische Platte kOnnen verschiedene MaBstabe angelegt werden. Die 
AuflOs.ungsgrenze 1 ) bestimmt die GrttBe der kleinsten Objekte 
(Punkte, Striche), die durch die Photographie iiberhaupt noch wieder- 
gegeben werden ktanen. Das AuflOsungsvermOgen gibt allgemein 
an, welche kleinsten Abstande (z. B. Striche eines Rasters) im photo- 
graphischen Bilde noch wahrgenommen werden ktonen. Die Abbil- 
dungstreue schlieBlich miBt den Grad der Annaherung, mit dem eine 
vorgegebene Helligkeitsverteilung durch eine entsprechende Schwar- 
zungsverteilung dargestellt wird. In der Photometrie geht es um diese 
letzte scharfste Probe, da ja aus der Schwarzungsverteilung die Inten- 
sitatsverteilung erschlossen werden soil. Hohes AuflOsungsvermOgen 
allein ist noch kein ausreichendes MaB fur die Abbildungstreue. 

Die KorngrOBe bestimmt weitgehend die AuflOsungsgrenze und 
dadurch bis zu einem gewissen Grade auch AuflOsungsvermOgen und 
Abbildungstreue, insofem, als im photographischen Bilde an die Stelle 
einer kontinuierlichen Intensitatsverteilung eine Verteilung diskreter 
KOrner tritt. AuflOsungsvermOgen und Abbildungstreue werden dariiber 
hinaus und in weit starkerem MaBe durch Effekte beeinfluBt, die nur 
mittelbar von der KomgrOBe abhangen - Lichthof und Nachbar- 
effekt - und die durch die KOrnigkeit allein nicht vOllig gekennzeichnet 
werden kOnnen. 

Bei gleicher KOrnigkeit hangt das AuflOsungsvermOgen von der 
Wellenlange des wirksamen Lichtes und von der Schwarzung 
bzw. Gradation ab, bis zu der entwickelt wurde. Man kann fur eine 
bestimmte Emulsion nicht ein AuflOsungsvermOgen schlechthin angeben, 
sondern etwa das maximale AuflOsungsvermOgen, das unter bestimmten 
Bedingungen erreichbar ist. Kurzwelliges Licht, das in der Oberflache 
absorbiert wird, gibt im allgemeinen hoheres AuflOsungsvermOgen als 
Licht, das tiefer eindringt und daher starker lichthofbildend wirkt. Mit 
wachsender Wellenlange kann das AuflOsungsvermOgen wieder steigen 
infolge der geringeren Streuung, die langwelliges Licht erleidet, und der 

x ) E. Goldberg, Z. f. wiss. Photogr. 12, 77. 1913. Literatur nach 1913 bei 
H. Stintzing, Z. f. wiss. Photogr. 29, 266. 1930. 
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ErhOhung des Kontrastfaktors. Durch Baden der Platten mit geeigneten 
Farbstoffen kann oft eine merkliche Erhfthung des AuflOsungsvermOgens 
erzielt werden, wobei nicht ganz aufgeklart ist, welche Rolle dabei die 
absorbierende und welche die desensibilisierende Wirkung der Farb- 
stoffe spielt 1 ). 

DaB fur die Auflftsung neben einem Mindestabstand auch ein Mindest- 
kontrastim Objekt selbst nOtig ist, und daB mit wachsendem Kontrast 
das AuflOsungsvermGgen steigt, leuchtet ein. Die Bestimmung des Auf- 
lflsungsvermOgens durch subjektive Beurteilung der Aufnahme bestimm- 
ter Testobjekte ist mit einiger Unsicherheit behaftet und hangt von der 
Art des Testobjektes ab. Fiir parallele Linien wird ganz allgemein grtiBeres 
AuflGsungsvermftgen gefunden als fiir den von Mees 2 ) vorgeschlagenen 
Facher. Einen ungefahren Anhaltspunkt fiir das maximale Auflttsungs- 
vermftgen verschiedener Plattensorten gibt die Tabelle 15 3 ). 

Testobjekt ist ein Parallellinienraster mit gleicher Breite der Striche 
und der Zwischenraume und einem optischen Kontrast von 1 zu 20. 
Schwarzungen und Entwicklungszeit sind so gewahlt, daB das maximale 
AuflOsungsvermOgen (resolving power) R bei einer Gradation von 0,8^ 
erhalten wird. 

Tabello 15. 

AuflosungsvermOgon fiir woiBos Licht. (Eastman-Kodak-Platton.) 


Platte 

R 

Platte 

R 

Eastman 50 

38 

Ty po I 

45 

Eastman 40 

40 

Typo II 

50 

Eastman 33 

60 

Typo III 

70 

Eastman-ProzeB 

80 

Typo I V 

85 



Typo V 

160 


Die Abhangigkeit von dem optischen Kontrast laBt sich nach Sand- 
vik 4 ) darstellen durch 

R -C(.l-e" ttI> ), (35) 

wo D - log Kontrast ist; der Gang mit dem Verhaltnis 

Breite des Zwischenraums 
Breite der JLinio 

*) Vgl. V. E. Rohm, a. a. O., Kap. 5. A. KOhteb, Agfa-Vordff. 3, 103 und 104. 1933. 

a ) C. E. K. Mkes, Proc. Roy. Soc. London 83, 10. 1909. Abb. auch bei Ross 
oder v. Angeueb. 

8 ) Eastman Kodak Company, Photographic Plates for Use in Spectroscopy and 
Astronomy. 1933, p. 14. 

4 ) O, Sandvik, Jonrn. Opt. Soc. Amor. 14, 147. 1927; 16, 244. 1928. Z. f. wiss. 
Photogr. 24, 336. 1927; 27, 60. 1930. 
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bei maximalem Kontrast analog durch 

R-R 0 -plogA. (36) 

Die Konstanten der Formeln hangen noch von der Art der Entwicklung 
ab. Tabelle 16 gibt fur einige Platten die aus Sandviks Versuchen 
folgenden Werte. 


Tabelle 16. Abh&ngigkeit des Auflosungsvermftgens vom Kontrast 
und von der Linienbreite. 


Platte 

C 

a 


Q 

Eastman-Prozefi 

71 

1,18 

58 

40 

Eastman 33 

51 

1,01 

59 

40 

Eastman 40 

40 

1,15 

49 

33 

Eastman Speedway 

Eastman Superspeed 

46 

0,79 

32 

29 

Portraitfilm 

- 

- 

46 

32 

W. und W. Panchromatic 

45 

1,10 

- 

- 


Die Verschiedenheiten der Konstanten C und R 0 (die jeweils das maximale 
AuflOsungsvermOgen fur A -1,0 und D - oo darstellen) und der Vergleich 
mit den in Tabelle 15 aufgeflihrten Mittelwerten fur die gleichen Platten- 
sorten zeigt die relative Unsicherheit absoluter Angaben iiber das Auf- 
lOsungsvermOgen. 

Infolge der verschiedenen Eindringtiefe fur Lieht verschiedener Wellen- 
langen ist das AuflOsungsvermOgen auch merklich von der Wellenlange 
abhangig 1 ). Es ist fiir kurze Wellen merklich grOBer als fur lange, wie 
aus den Beispielen der Tabelle 17 deutlich hervorgeht. 


Tabelle 17. Abhangigkeit den Auflosungsvormogens von dor Wollon- 

lange. 


"——-^^Welleniango 
Platte" - 

380 

425 

475 

525 

575 

625 

Eastman -Prozefi 

119 

104 

76 




Eastman 33 

100 

96 

63 

55 


.. 

Eastman 40 

79 

74 

51 

44 

45 


Eastman Speedway 

90 

73 

48 

42 



Eastman D. C. Ortho 

86 

74 

49 

56 

61 


W. und W. Panchr. 

90 

81 

55 

63 

65 

59 


Auch hier darf man den Absolutwerten kein zu groBes Gewicht bei- 
legen; wesentlich ist nur der Gang mit der Wellenlange. 

Fiir die Abbildungstreue lassen sich brauchbare zahlenmaBige 
Ang aben kaum machen. Die Messung der Scharfe durch den Gradienten 


*) O. Sandvik und G. Silbeestein, Joum. Opt. Soc. Amor. 17, 107. 1928. 
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Abb. 32. 
Abbildung eines 
Spaltes bei Verwen- 
dung verschiedener 
Materialien. 



80 60 40 20 0 20 40 60 80 » 

d< - - >d 


- ideate Abbildung 

- Aufnahme auf Agfa-Negativfilm M Pankine * 

- Aufnahme auf Agfa - Ton -Negativfilm u Tf4 M 



0 Q2 0,4 Q6 QQ 1,0 \2 f4 \6 

- 


—. ideate Abbildung 

- Aufnahme auf Agfa-Negativfilm,Pankme* 

- Aufnahme auf Agfa-Ton-NegativfilmJf4* 


Abb. 33. 

Abbangigkoit dor 
Spalfbroito b von tltir 
Schwnrziing S 
b(‘i vorsohiodonon 
Mntorialion. 



Abb. 34. 

Sohomat isoho Dar* 
stollung dos Kinflusscs 
dor binionbroito 
auf don 

Scbwarzungsumfang. 



/ Agfa-Negatrvfitm„Panhne* 
S Agfa-hn-NegatiyfHmJf4* 
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dS/dx des Schwarzungsabfalles an einer geometrisch scharfen Bild- 
kante 1 ) gibt fur die Beurteilung der Platte kaum mehr als die Bestimmung 

Schwarzungsurvfang Kontrastverlust deS Auf lOsungSVermO- 

gens.Dieuntere Grenze 
der Scharfe fur hOchst- 
empfindliches panchro - 
matisches Material 
liegt bei etwa 0,02 
(bezogen auf dx -1^), 
wahrend fur feinkOr- 
nige Platten (Typus 
Seed 23) Werte bis 0,25 
erreicht werden. Plat- 
ten der ersten Art, die 

- Agfa-Negativfilm M Pankine ' ein Auf lOsungSVermO- 

Abb. 35. Einflufi der Linienbreite auf don prozentualen 40haben, 

Schwarzungsumfang fiir verschiedene Materialien. wiirden zwar Linien 

von 20^ Breite und 

20 Abstand noch recht gut trennen, aber die Intensitatsverteilung der 
Linien ware schon v6llig verfalscht. Die Abb. 32-35 veranschaulichen 
an 2 Beispielen, wie ideale Emissions- bzw. Absorptionslinien in der 
photographischen Wiedergabe verzerrt werden 2 ). Die Emissionslinie wird 
verbreitert, die Absorptionslinie weitgehend zugedeckt. Die entsprechen- 
den Werte der Scharfe sind fur die in der Figur zur Darstellung kommen- 
den Verhaltnisse 0,02 bzw. 0,06. Das Mafi der Yerfalschung wird man 
im praktischen Fall nur durch entsprechend angepaBte Yersuche be- 
stimmen kOnnen. 



§ 14. Plattenfehler. 

Die Genauigkeit photographisch-photometrischer Messungen hangt 
wesentlich ab von der GleichmaBigkeit der Eigenschaften der licht- 
empfindlichen Schicht. Diese GleichmaBigkeit wird bei dem iiblichen 
Herstellungsverfahren der Flatten nur in sjehr beschranktem Umfange 
gewahrleistet. Die Emulsionen selbst zwar sind weitgehend homogen, 
aber die Dicke der Schichten ist von Ort zu Ort verschieden. Gewdhn- 
liohes Plattenglas hat stets eine unregelmaBig wellige Oberflache, die 
unregelmaBige Dickenschwankungen der Schicht bedingt. Dazu kommen, 
selbst bei besten Spiegelglasplatten, KeilfOrmigkeit oder gleichmaBige 
(zy 1 indrische oder kugelfOrmige) Kriimmungen des Schichttragers, die 

*) Siehe etwa die Darstellung bei F. E. Ross. 

2 ) A. Kuster, Agfa-Ver6ff. 3, 100 u. 101. 1933. 
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systematische Schwankungen der Schichtdicken liber grOBere Strecken 
zur Eolge haben. 

Da die Schichtdicke die Eigenschaften einer Platte ganz entscheidend 
beeinfluBt - vor allem die Empfindlichkeit, die Gestalt der charakteristi- 
schen Kurve und den Schleier wird die zufallige und systematische 
photometrische Genauigkeit weitgehend durch die Schwankungen der 
Schichtdicke bestimmt. GrOBen- 
ordnung und Art der Schicht- 
dickenschwankungen bei handels- 
liblichen Platten veranschaulicht 
Abb. 36 1 ). Die Schichtdicke ist hier 
gekennzeichnet durch die Menge 
Emulsion in mg auf den cm 2 der 
Platte. 

tJber die photometrische Aus- 
wirkung der Dickenschwankungen 
hat Eberhard 2 ) eingehende Unter- 
suchungen angestellt. Sechs Platten 
20 x 20 cm (zum Teil Spiegelglas) 
wurden unter Weglassung eines 
Randes von 2,5 cm in je 9 quadra- 
tische Stiicke von 5x5 cm zer- 
schnitten. Auf jedes dieser Platten- 
stlicke wurden 16 photometrisch identisehe Marken aufkopiert. Die 
Unterschiede in den Schwarzungen dieser Marken wurden mit Hilfe 
gleichzeitig aufkopierter Sensitometermarken auf scheinbare Unter¬ 
schiede in SterngrOBen umgerechnet. Aus den von Eberhard mit- 
geteilten Zahlentabellen kann man folgende Mittelwerte fur die schein- 
baren Empfindlichkeitsschwankungen iiber die Platte weg ableiten: 

Mittelt man die je 16 auf einem Plattenstiick befindlichen Marken und 
vergleicht die je 9 Mittelwerte, so erhalt man ini Mittel aus den 6 Platten als 

mittlere Streuung im Felde Ifixlficm: iO^OO. 



so w 30 Wm 

I | 15-30 

V7ZA30-W 

Abb. 36. Schwankungen der Schicht- 
dieko (rag/cm 2 ) oiner photographischen 
Handelnplatte. 


Die Abweichungen der auf je einem kleinen Plattenstiick befindlichen 
16 Marken von dem zugehOrigen Mittelwert fiihren auf eine 

mittlere Streuung im Felde fix 5cm: ± 0 , P04. 

Eberhards SchluB scheint berechtigt: ,,Die Schicht selbst eines so 
kleinen Plattenstlickes ist somit nicht homogen und diese Ungleich- 


x ) Gezeichnot nach Zahlonangabon von W. W. E. Han Hermann, Z. f. Phynik 
90, 266. 1934. 

2 ) G. Eberhard, Publ. Astroph. Obs. Potsdam 84, Kap. 2 und 3. 1926. 
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mafiigkeit ist so groB, daB man eine ziemlich groBe Zahl Aufnahmen zu 
machen hat, wenn das Endresultat eine Genauigkeit haben soil, wie man 
sie jetzt fur photometrische Messungen fordern muB.“ Neuere Unter- 
suchungen iiber den EinfluB der Schichtdicke auf die Genauigkeit photo- 
metrischer Messungen 1 ) weisen in die gleiche Richtung: der mittlere 
Pehler ist fur diinnere Schichten kleiner als fur dickere. Es sieht fast 
so aus, als ob die zufallige und die systematische Genauigkeit der photo- 
graphischen Photometrie in erster Linie nur abhinge von dem Grade der 
K n pB t an* der Schichtdicke, und alle anderen Fehlereinfliisse von geringe- 
rer unmittelbarer Bedeutung waren. 

Tm allg emeinen fallen Filme bei der fabrikmaBigen Herstellung viel 
gleichmaBiger aus als Platten, sowohl hinsichtlich der Unterlage wie der 
Schichtdicke. Infolgedessen spielen hier die von variabler Schichtdicke 
herriihrenden Fehler eine geringere Rolle als bei Platten. Bei nicht zu 
groBen Formaten wird man daher mit Vorteil von Filmen Gebrauch 
machen, auch wenn deren Verarbeitung infolge der Verletzlichkeit der 
Riickseite etwas grOBere Vorsicht erfordert. Filme bieten iiberdies den 
Vorteil, daB man sie gekrummten Bildfeldern weitgehend anpassen 
kann. Nur Sensibilisierungen unter Verwendung von Alkohol sind ge- 
fahrlich, da der Schichttrager dadurch angegriffen wird. 

Die UnregelmaBigkeiten der Glasplatten machen sich auch noch be- 
merkbar bei der Ausmessung unter dem Mikrophotometer. Sie 
bewirken durch Verlagerung der Bildflache relativ zu dem photometrie- 
renden Lichtbiindel unangenehme „Fokuseffekte“, zu deren Vermeidung 
unter Umstanden besondere Vorkehrungen getroffen werden miissen 
(vgl. S. 709). Keilfbrmige Platten beeinflussen die Zentricrung des 
Photometerlichtweges. Auch in dieser Hinsicht geht man mit Filmen 
sicherer, wenn fur das Photometer ein fur allemal zwei gute Planparallel- 
platten vorhanden sind, zwischen die die Filme bei der AunmesHung 
gelegt werden. 

§ 15. Anderungen der Empfindlichkeit und des latenten Bildes. 

Die Empfindlichkeit hangt von der T e m p e r a t u r u n d F e u c h t i g k e i t 
der Schicht bei der Aufnahme ab. Die einander zum Teil widersproehen- 
den Befunde 2 ) verschiedener Beobachter scheinen sich nach den letztcn 
Untersuchungen von Webb 3 ) auf eine gemeinsame Formol bringcn zu 

J ) H. Siedentopf, Astron. Nachr. 256, 173. 1935. 

2 ) J. Eogert und F. Luft, Agfa-Ver5ff. 2, 9. 1931. N. Barahahchkff und 
B . Semejkin, Astron. Nachr. 236, 353. 1929. 

8 ) J. H. Webb, Joum. Opt. Soc. Amer. 25, 4. 1935. 
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lassen. Geht man von der Darstellung des Schwarzungsgesetzes in der 

Form it l r /iy* 

i 0 to a + /3L a \i 0 ) + ^li 0 ) J 


(37) 


aus, so fiihren die genannten Untersuchungen zu dem SchluB, dafi nur 
die Konstante a mit der Temperatur variiert, nicht aber p. Tabelle 18 
und die Abb. 37/38 veranschaulichen die Verhaltnisse. 


Tabelle 18. Abhangigkeit der Konstanten des Schwarzungsgesetzes 

von der Temperatur. 


Temperatur 

ft 

a 

log i„t 0 

log i() 

+ 50° 

0,181 

0,55 

-0,34 

-0,2 

+ 20° 

0,181 

0,658 

-0,2 

-1,2 

0° 

0,181 

0,457 

- 0,04 

-1,4 

- 14° 

0,181 

0,377 

- 0,02 

- 2,4 

- 40° 

0,181 

0,33 

•1 0,2 

3,4 

- 75° 

0,181 

0 




Bei groBen Intensitaten wird durch eine Steigerung der Temperatur 
stets auch eine Steigerung der Empfindlichkeit erreicht. Bei schwachen 
Intensitaten (also gerade unter astronomisehen Verhaltnissen) kann sich 
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Abb. 37. Isoaktiniseho Kurveii fur verschiodeno Temperat uren bei dor Aufnaluno. 


in einem gewissen Bereich der Sinn der Empfindlichkeitsanderungen 
umkehren: man erreicht eine Steigerung der Empfindlichkeit durch 
Abkiihlen der Platten. 

Solche Anderungen der Empfindlichkeit der unbelichteten Platte 
kttnnen von Bedeutung werden, wenn Platten z. B. unmittelbar vor Ge- 
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Emulsion W 
Oichte-f/J 


Emulsion! 

DicMe-1.0 


branch in die auf Zimmertemperatur befindlichen Kassetten eingelegt 

und dann bei niedriger AuBentemperatur ans Femrohr angesetzt werden. 

Man sollte sich zur Regel machen, Aufnahmen, die photometrischen 

Zwecken dienen, nicht zu beginnen, bevor die Platte sich den Temperatur- 

und Feuchtigkeitsverhaltnissen am Instrument angepafit hat. Diese Vor- 

sichtsmaBregel ist insbesondere 

frgjcm* dann am Platze, wenn hyper- 

W\ ---t- 71 --- sensibilisierte Platten aus dem 

EmulsionM m_. 1 i 

O/We-t/j warmen Trockenschrank ge- 

0,6 ~ nommen werden. 

_ Selbst bei Konstanthaltung 

^ I —x aller auBeren Bedingungen un- 

j )8 -terliegtdas latenteBild noch 

gewissen Veranderungen mit 

W -——I-der Zeit 1 ). In den ersten Stunden 

° S X V nach der Aufnahme tritt all- 

0,2 v X / gemein eine mehr oder weniger 

^ _ v X _>__geringe Verstarkung des laten- 

\ X \ / /* ten Bildes ein, nach Verlauf 

- x - von e ^ 8 en Tagen meist ein 

^ Riickgang, zuweilen aber auch 

- 7 —-dann noch eine Verstarkung. 

X. Emulsion/ . . . 0 

Dichte-i,o ^— FeinkOrmge Schichten scheinen 

** \j ° s x X/ dem Rhckgang starker zu unter- 

^_ X . X _liegen als grobkOrnige. Es emp- 

1 fiehlt sich, die Platten nicht 

(0 -— x unmittelbar nach der Belich- 

tung zu entwickeln, vor allem 

tyfo — Z& — Zw —I go -- 2 o — vo — so 0 dann nicht, wenn die Belich- 

Tmperafup tungen sich iiber mehrere 

Abb. 38. Gang der Empfindlichkeit mit dor Stunden erstreckten, die Bilder 
Temperatur fur verschiedeno Emulaionen. alsoverschiedenaltsind.Miissen 

aus zwingenden Griinden Auf¬ 
nahmen zu verschiedener Zeit gemacht werden, dann sollte man wenig- 
stens die zeitliche Symmetrie wahren, also z. B. das Aufkopieren von 
Schwarzungsmarken fur die Eichkurve sowohl vor wie nach den eigent- 
lichen Aufnahmen vornehmen. 

ZahlenmaBige Angaben iiber die GrttBe der Effekte sind nur schwer 
zu machen. DaB sie aber im Rahmen astronomisch-photometrischer 


Emulsion/ 

Dichte- 1,0 


V-80 -60 - VO -20 0 20 VO 00° 

Tmperatun 

Abb. 38. Gang der Empfindlichkeit mit dor 
Temperatur fur verschiedeno Emulaionen. 


*) E. Heisenberg, Agfa-Ver6ff. 3, 47. 1933. 
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Arbeiten eine Rolle spielen, daffir liegt eine Reihe von Beobaeh- 
tungen vor 1 ). 

Von grfiBerer Bedeutung als Temperatur und Feuchtigkeit sind 
zusatzliche Lichteinwirkungen auf die Empfindlichkeit und das 
latente Bild. Man hat vielfach festgestellt, daB die Empfindlichkeit der 
photographischen Platte durch schwache Lichteindrficke gesteigert 
werden kann, wenn man durch entsprechend abgestimmte allgemeine 
Zusatzbelichtung die ganze Platte gewissermaBen bis zum Schwellenwert 
hebt 2 ). Ob Unterschiede in der Wirkung einer Vorbelichtung, einer 
Nachbelichtung oder einer gleichzeitig wahrend der eigentlichen Auf- 
nahme gegebenen Nebenbelichtung bestehen, ist durch die vorliegen- 
den Experimente nicht eindeutig geklart. Ob und wie man in besonderen 
Fallen von solchen Effekten Gebrauch machen kann, muB durch ent- 
sprechende Versuche jeweils erst entschieden werden. Im allgemeinen 
kann man sich fur photometrisch zu verwertende Aufnahmen kaum sehr 
groBe Vorteile da von versprechen. 

Das in der photographischen Photometrie allgemein iibliche Verfahren, 
die Schwarzungen auf den Schleier in der Umgebung der MeBstelle zu 
beziehen, d. h. ,,Schwarzungen fiber dem Schleier c< zu messen, ist 
nur dann zulassig, wenn die Schleierschwarzung selbst konstant ist und 
fiberall durch die gleiche Art der Zusatzbelichtung hervorgerufen wurde. 
Die Reduktion von Plat ten (oder Teilen ein und derselben Platte), die 
einen Schleier durch Zusatzbelichtung irgendwelcher Art erhalten haben, 
auf solche ohne Schleier ist im allgemeinen aber auch nicht mfiglich 
mit der Annahme, daB die Intensitat /li der Zusatzbelichtung sich zu 
den Intensitaten i einfach addiert. Vielmehr gilt nach Ererhard 3 ) ffir 
die ,,wirksame“ Lichtsumme die Beziehung 

i' -a*i -t A\ , (38) 

wo a?, 1 eine von Zli selbst wieder abhangige Konstante ist. Ob sich darin 
nur der Nachbareffekt ausdrfickt (wie Eberhard meint) oder ob durch 
die Zusatzbelichtung schon das latente Bild beeinfiuBt wird, muB dahin- 
gestellt bleiben. 

Ffir die Wirkung von Zusatzbelichtungen ist die Wellenlango des 
Lichtes nicht gleichgiiltig. Vorbelichtung mit kurzwelligem Licht kann 
eine Sensibilisierung ffir langere Wellen bewirkcn (Becquerel-Effekt). 

q F. H. Shares, Awtrophys. Journ. 36, 374 (KutJnot^). 1912. P. tkn Bruuukn- 
cate, Ann. Lombang. V/l, A 12. 1931. - Piur. (t Keenan, Awtrophys. .Tovirn. 
74, 105. 1931. H. Straws l, Vi(Tt(4jahrHHohr. <1. Astron. Gc>h. 68, 325. 1933. 

2 ) Literatur boi A. Denisoff, Z. f. wiss. Photogr. 27, 128. 1929. K. Haiduich, 
Astron. Nachr. 248, 49. 1933; 250, 17. 1933. 

8 ) G. Eberhard, Publ. Astroph. Obw. Potsdam 84, 44. 1926. 
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N achbelichtung mit rotem Licht fiihrt zu einem Ausbleichen des latenten 
Bildes (Herschel-Effekt). Beide Effekte, die man mit entsprechenden 
photographischen Papieren gut demonstrieren kann 1 ), werden indessen 
bei den iiblichen Bromsilberemulsionen hOchstens dann iiberhaupt 
beobachtet, wenn zwischen die beiden Belichtungen ein Desensibili- 
sierungsbad eingeschaltet wurde 2 ). 

Man wird sich gegen die verschiedenen MOglichkeiten stOrender Ein- 
fltisse am sichersten dadurch schiitzen, daB man die Platten keinerlei 
falscher Belichtung aussetzt. Aufnahmen, die photometrisch ausgewertet 
werden sollen, entwickelt man zweckmaBig unter vorher festgelegten 
Bedingungen (Entwickler, Temperatur, Zeit) vflllig im Dunkeln; es sei 
denn, daB bei Erscheinungen, deren Intensitat vorher nicht bekannt ist, 
weitgehende UngewiBheit besteht, ob die Belichtungszeit rich tig getroffen 
wurde. 

§ 16. Sensibilisierung. 

Fur Aufnahmen im langwelligen Gebiet stehen heute ho gutc und zahl- 
reiche Handelsplatten zur Verfiigung, daB man fur gewflhnlich kaum mehr 
zu eigener Sensibilisierung mit Farbstoffen greifen muB. Zwar iibertreffen 
die durch Baden in FarbstofflOsungen unmittelbar vor Gebrauch sensi- 
bilisierten Platten oft die in der Emulsion gefarbten an Empfindlichkeit; 
aber bei photometrischen Arbeiten wird der geringe Verlust an Empfind- 
lichkeit aufgehoben durch die wesentlich grOBere OleiehmaBigkeit der 
in der Emulsion gefarbten Schichten gegeniiber den Badeplatten, nament- 
lich bei grflBeren Formaten 3 ). 

Hingegen wird man oft davon Nutzen ziehen, daB die Empfindlichkeit 
der schon mit Farbstoffen sensibilisierten Platten noch dadurch geateigert 
werden kann, daB man sie unmittelbar vor Gebraueh in gewmsen Lo- 
sungen badet. Bei Infrarotplatten, deren Empfindlichkeit uni der Halt- 
barkeit willen nicht zu hoch getrieben werden darf, iwt diese Hyper- 
sensibilisierung unbedingt notwendig, wenn die voile Leintungs- 
fahigkeit der Platten ausgenutzt werden soli. Vielfach geniigt wehon ein- 
faches Waschen in Leitungswasser; wirksamer sind Ziwatze von Ammo- 
niak oder Soda. 

AmmoniaklGsungen, vor allem in Konzentrationcn von mehr uls 1%, 
sind zwar sehr wirksani, verursachen aber auch leieht Sehleier; vor allem 
sind die auf solche Weise hypersensibilisierten Platten kaum lunger als 
einen Tag haltbar. Mit SodalOsungen erhalt man vOllig schleierfrei 

1 ) Vgl. die Beispiolo bei v. Anoerer, WinseiiHchaftliche Photographic, Leipzig 
1931, S. 172, 173. 

2 ) LOppo-Cramer, Z. f. wisw. Photogr. 25, 282. 1928; 27, 305. 1930. 

8 ) Gute Anleitung zum Selbstsensibilisieren gibt z. B. v. Anokrkr. 
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arbeitende Platten bei nur wenig geringerer Empfindlichkeit und einer 
Haltbarkeit von mindestens mehreren Tagen. Schmiesohek 1 ) hat Zu- 
satze von Silbersalzen und Wasserstoffsuperoxyd empfohlen und gibt an, 
daB ,,Emulsionen, die mit Hilfe von Silberwolframat hypersensibilisiert 
worden waren, noch nach 2 Wochen zu benutzen ££ seien. Die Wirksamkeit 
des Wasserstoffsuperoxyds wird von anderen Autoren bestritten 2 ), liber 
den Wert der Silbersalze sind die Ansichten geteilt 3 ). Es scheint, daB fur 
Haltbarkeit und schleierfreies Arbeiten die niedrige Temperatur der 
Bader die wesentlichste Voraussetzung ist; ein Punkt, der friiher offenbar 
nicht geniigend beachtet wurde. 

Die Agfa empfiehlt fiir die Infrarotplatten folgendes gemischto 
Bad: 

Vorratslttsung: 80 ccm reinste Soda, krist. 

80 ccm Ammoniak, konz. 

1000 ccm dest. Wasser; 

Badelftsung: 1 Raumteil der VorratslOsung wird mit 20-40 Raum- 

teilen eisgekiihlten dest. Wassers verdiinnt. 

Man badet 5Minuten in frischer Lttsung, wobei die Temperatur nicht 
liber 12° steigen darf, splilt dann 5 Minuten (besser noch 2x3 Minuten) 
in Methylalkohol und trocknet mOglichst rasch im warmen Luftstrom 
(23-30° C) eines Trockenschrankes. Bei Verwendung eines Ventilators 
muB darauf geachtet werden, daB nicht durch Funkonbildung die Platten 
falsches Licht erhalten. 

Die Kodak-Vorschrift lautet: “Bathe the plates for one minute in 
a 4 per cent solution of 28 per cent ammonia (i. e. 4 parts of 28 per cent 
ammonia to 100 parts with water) at a temperature not above 50°F and 
dry the plate as rapidly as possible in a blast of dust-free air from a fan.” 

x ) IJ. Kchmikhchkk, J'ahresbnricltt DVL 1930. 

2 ) J. I. Bokinik, Z. f. wins. Photogr. 30, 330. 1932. BOppo-Chameii, Photogra¬ 
ph i, scho Korrospondenz 70, 129. 1934. 

8 ) J.i. Bokinik und Z. A. Iljina, Z. f. wi8H. Photogr. 30,322. 1932; 31, 210. 1932, 
linden Wirksamkeit nur in AnwcHonheit von baHiHchen Karbstoffon. H. Wildt, 
Z. f. Antrophys. 3, 386. 1931, meint: ,,l)ie (liite dor RoHiiItuto h&ngt nicht ho sehr 
von der ZusammenHotzung dor J5ii<l<'r wie vom Kuuboron Arboiton ah. I'rnmerhin 
ist (‘H zweoknu"if3ig, fiir jodo Kmulsion die x larksto Konzontration von Ammoniak; 
und Silborionen, die olino libcrimiOigoH Sehloiern vcrl.ragon wird, aiiHzuprobioren.“ 
In don HyporHonHibilisiorungHvorKohrifton dor Agfa und dor Kastman Kodak 
Company worden ZuhuIzo von SilberHiilzon nicht ompfohlon, jodoeh hnhon inzwi- 
schen auch die Wrsucho bei der Agfa, nach brieflichcr Mitteilung von Horrn Kuukkt, 
den Vortoil ubprHchiiHHigor Silborionen und don rolativ grflBeron Wert den WOj- 
lonw gegoniibor dom NOi-Ion boHt&tigt. 

Hnndb. <1. KxporiinontalphyHlk, 1U1. XXVI. 4f> 
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Sin ammoniakalisches Silbersalzbad nach Sghmieschejk (unter 
Weglassung des H 2 0 2 ) hat etwa folgende Zusammensetzung : 

400 com dest. Wasser, 

6 com Silberwolframat (0,63 v. H. Ag-Gehalt), 

1 ccm Ammoniak (25 v. H.). 

Die hypersensibilisierende Wirkung wird nur bei panchromatischen 
und Infrarotplatten beobachtet und erstreckt sich im allgemeinen nur 

auf den Bereich, fur den 
die Platten durch Anf&r- 
ben sensibilisiert wurden. 
Die relative Empfindlich- 
keitssteigerung ist um so 
grOBer, je geringer die 
Empfindlichkeit des Aus- 
gangsmaterials ist. Bei 
der einzelnen Emulsion 
bedeutet das einen er- 
mentSngeK wiinschten Ausgleich in 

Ab >^- Farbeaempfincilichkeit einer mitNH H 2 0 2 def spektralen Empfind _ 

und Ag.WO, hypersensibilisierten Agfa-Plan-Platte. 

4 lichkeitsverteilung, da die 

Hypersensibilisierung in den Liicken starker wirkt als in den Oebieten 
der Sensibilisierungsmaxima 1 ). Andererseits scheint die MOglichkeit ge- 
geben, durch Hypersensibilisierung feinkOmiger Ausgangsmaterialien die 
gleiche Empfindlichkeit zu erreichen wie mit hflchstempfindlichen grob- 
kOrnigen, unter Erhaltung des feinesKornes 2 ). Die Abb. 39 zeigt an einem 
Beispiel von Sohmieschek die Wirkung der Hypersensibilisierung auf 
die spektrale Empfindlichkeit einer Agfa-Pan-Platte. 

ZWEITES KAPITEL. 

Apparate zur Messung der photographischen Wirkung. 

§ 1. Allgemeine Grundlagen. 

Zur photometrischen Auswertung der entwickelten photographischen 
Platte kOnnen grundsatzlich alle Anordnungen verwandt werden, die 
sich zur Bestimmung von Durchlassigkeiten eignen. Im Laufe der Zeit 
sind aber eine Reihe von Instrumenten entwickelt worden, die den be- 

1 ) R. Wildt, a. a. O. 

2 ) Nach brieflicher Mitteilung des HermEGGERT hat dieso Bohauptung Schmie- 
soheks der Nachprufung im Laboratorium der Agfa nicht standgohalten. 
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sonderen Anforderungen der photographischen Photometrie angepaBt 
sind. Soweit es sich dabei vorzugsweise um die Messung der Schwarzung 
kleinerFlachen handelt, spricht man von Mikrophotometern, wahrend 
fur Apparate, bei denen man es mit Schwarzungen ausgedehnter Felder 
zu tun hat, die Bezeichnung Densometer bzw. Densograph tiblich ist. 

Da das Auge- als photometrisches Organ grundsatzlieh nur zur Beur- 
teilung der Gleichheit von Lichteindriicken geeignet ist, kOnnen visuelle 
Schwarzungsmesser nur nach dem Prinzip der Vergleichsphotometer 
gebaut werden. Dies gilt schon fur die einfachsten in der Sensitometrie 
gebrauchlichen Anordnungen, wo entweder die erste Spur einer vom 
Schleier unterscheidbaren Schwarzung aufgesucht (Schwellenwerts- 



Abb. 40. Schema eines VergloichH- Abb. 41. Schema eines Vergloichs- 

photometers erstor Art. photometers zweitor Art. 


bestimmung nach Scheiner, Eder-Hecht uhw.) oder dem Auge eine 
normierte Vergleichsschwarzung (S - 0,1 bei der DIN-Vorschrift) dar- 
geboten wird. Die eigentlichen Vergleichsphotometer lassen sich auf 
eines der beiden Schemata der Abb. 40 bzw. 41 zuruckfiihren. 

Das Licht einer Lichtquelle L wird auf zwei getrennten Wegen nach V 
gefiihrt. Auf dem einen Weg (liber S x ) durchsetzt es die zu messende 
Platte, auf dem anderen (liber S 2 ) erzeugt es die Vergleichshelligkeit. 
Die Beurteilung der Gleichheit erfolgt in V entweder dadurch, da!3 beide 
Helligkeiten liber einen Luinmer-Brodhun-Wurfel raurnlich neben- 
einander (Visuelle Mikrophotometer) oder (lurch eine Blinkvorrichtung 
abwechselnd naeheinander dargeboten werden, im langsamen oder 
raschen Wechsel (Blinkkomparator, Flirnmerphotometer). 

Um gleiche Helligkeit in beiden Photometerfeldern zu erzielen, muB 
die Beleuchtung eines der beiden meBbar verandert werden. Jenachdem, 
in welchem der beiden Lichtwege sich die Vorrichtung zur meBbaren Ver- 
anderung der Helligkeit befindet, hat man zwei Arten von Vergleichs- 
photometern zu unterscheiden. 


45* 
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a) Befinden sich die Platte und die lichtachwachende Vorrichtung, die 
der Einfaohheit halber zunachst stets als Keil gezeichnet werde, auf ver- 
schiedenen Seiten der Vergleiohsvorrichtung (Abb. 40), dann beruht die 
Messung auf der Herstellung der Gleichheit 

Tpl x = T k I 2 , (1) 

wo T P die Transparent der Plattenstelle, T K die des Keiles bedeutet 
(Vergleichsphotometer erster Art). 

b) Befinden sich dagegen Platte und Keil hintereinander im gleichen 

Lichtweg (Abb. 41), dann beruht die Messung auf der Herstellung der 
Gleichheit T^TpIj-I, (2) 

(Vergleichsphotometer zweiter Art). 

Bei den Photometem der ersten Art ist die Helligkeit, bei der jeweils 
der Vergleich vorgenommen wird, gegeben durch T P I 1? variiert also mit 



Abb. 42. Schema eines Abb. 43. Schema oinos 

objoktiven Absolut-Photometers. objektiven KompensationHphotometors. 


der zu messenden Schwarzung. Bei Photometern der zweiten Art dagegen 
wird stets bei der gleichen Helligkeit I 2 gemessen; systematise!)© oder 
zufallige Fehler, die von der Intensitat abhangen, spiolen dann keine 
Rolle. 

Die Einfuhrung von Strahlungsempfangern wie Photozellen, Thermo- 
elementen, Radiometern, die unmittelbar Intensitaten in Auss(^hlage 
eines MeBinstrumentes umsetzen, hat die Konstruktion objektiver Photo¬ 
meter ermOglicht, die im Gegensatz zu den Vergleichsphotometern als 
Absolut-Photometer zu bezeichnen waren. Das Schema eines solehen 
Instrumentes gibt Abb. 42. Man miBt unmittelbar die von der Platte 
durchgelassene Intensitat T V I bzw. das Verhaltnis der an zwci versohie- 
denen Stellen durchgelassenen Intensitaten, bei Konstanz von 1 also 
T^/TpNachdiesemPrinzip arbeiten vor allem die Registrier-Photometer. 

Eine Zwischenstufe zwischen den echten Vergleichsphotometern und 
den Absolut-Photometern erhalt man, wenn in dem Schema der Abb. 41 
der zweite Lichtweg weggelassen und die konstante Intensitat I 2 einfach 
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ersetzt wird durch den konstanten Ausschlag des MeBinstrumentes im 
Empfanger E (Abb. 43). Man hat dann ein in gewissem Sinne auch noch 
als Nullinstrument arbeitendes Kompensationsphotometer, bei 
dem die Herstellung der Bedingung 

T K T P I - const (3) 

aber gewahrleistet werden muB durch die Konstanz der Empfindlichkeit 
des Empfangers E und der Helligkeit I der Lampe. 

Im Rahmen photographisch-photometrischer Aufgaben ist im allge- 
meinen die Leistung des Photometers damit erschOpft, daB es den auf 
der Platte vorhandenen photographischen Wirkungen eindeutig be- 
stimmte Zahlen zuordnet (Keilablesungen, Galvanometerausschlage). 
Wie im iibrigen diese Zahlen mit der Intensitat des photometrierenden 
Lichtbiindels zusammenhangen, ob also z. B. der Keil linear ist oder die 
Galvanometerausschlage proportional der Intensitat sind, ist v5llig be- 
langlos. Nur wenn absolute Schwarzungen gemessen werden sollen, ist 
die Kenntnis des funktionellen Zusammenhangs zwischen den Ablesungen 
am Photometer und der Lichtschwachung am Ort der Platte nOtig. Diese 
Kenntnis kann man sich aber bei jedem Photometer, das nicht selbst 
absolut arbeitet, durch Eichung verschaffen. 

Fur die Einwandfreiheit der Messung ist wesentlich, daB der in der 
Schicht der auszumessenden Platte wirksame Querschnitt des photo¬ 
metrierenden Lichtbiindels nach GrtiBe und Helligkeitsverteilung stets 
der gleiche ist. Infolge der PlattenunregelmaBigkeiten und der bei Ver- 
wendung von Mikroskopobjektiven im allgemeinen groBen Apertur des 
Beleuchtungskegels bereitet die Erflillung dieser Bedingung nicht un- 
erhebliche Schwierigkeiten, namentlich dann, wenn der Empfanger auf 
andere Wellenlangen anspricht als das Auge, so daB visuelle Fokussierung 
ausscheidet. 

Stetson 1 ) hat die Plattenschicht in unmittelbaren Kontakt mit einer 
festen Blende (konisch'e Bohrung in einer als Plattenauflage dienenden 
Metallplatte) gebracht. Dieser Gedanke ist dann von Andersen 2 ) tiber- 
nommen worden und stellt ein wesentliches Element des therm oelektri- 
schen Photometers von Zeiss 3 ) dar. Man wird vielleicht eine gewisse 
Scheu davor empfinden, die Platte mit einer mechanischen Blende abzu- 
tasten, weil dadurch leicht die Schicht verlotzt werden kOnnte. Jahre- 
lange Erfahrungen mit dem Instrument von Zeiss lassen indessen diese 
Sorge unbegrlindet erscheinen. 

*) H. T. Stetson, Atrophy h. Journ. 43, 253. 1916. 

2 ) R. Andebsen, Medd. Aarhus Nr. 4. 1928. 

3 ) Zeiss-Druckschrift Astro 268. 
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Einen anderen Ausweg hat Guthntck 1 ) gewahlt, indem er die MeB- 
anordnung so empfindlich gestaltet, daB er mit Biindeln ganz kleiner 
Apertur arbeiten kann, die ohne Zwischenschaltung von Linsen einfach 
durch Blenden hergestellt werden. Um mit solchem „praktisch paralle- 
len e< Licht noch fokale Sternbilder messen zu kGnnen, muBte er aller- 
dings zu Photozelle und Auflademethode iibergehen. Bei den sonstigen 
Ausfuhrungsformen der Photometer ist diesem Punkt vielfach nicht 
geniigend Aufmerksamkeit geschenkt worden. Insbesondere blieb bei den 
ersten thermoelektrischen Photometem (Sohilt, Moll) nichts anderes 
iibrig, als den richtigen Fokus jeweils durch Aufsuchen des maximalen 
Ausschlages einzustellen. Spater ist man allerdings zu besonders korri- 
gierten Objektiven iihergegangen. 

Wird nicht eine feste MeBblende am Plattenort selbst gewahlt, dann 
bestehen noch zwei verschiedene Mflglichkeiten der Abbildung. Entweder 
wird die gleichmaBig ausgeleuchtete Blende in die Plattenebene und die 
dort erleuchtete Stelle auf den Empfanger abgebildet, oder aber es wird 
ein Bild der in grOBerem Umfang gleichmaBig beleuchteten Platte auf 
der zwischen Platte und Empfanger befindlichen MeBblende entworfen. 
Im ersten Fall, wo nur die zu messende Stelle selbst Licht erhalt, miissen 
besondere Einrichtungen getroffen werden fur das Aufsuchen und Ein- 
stellen der zu messenden Punkte. Im zweiten Fall, wo die beleuchtete 
Stelle der Platte grttBer ist als die effektive BlendenOffnung, beeinfiuBt 
^ die Umgebung die Messungen, da durch Streuung und Reflexion ihr Licht 
in den Kegel des MeBlichtes gelangen kann. Auf diese Fehlerquelle ist 
zuerst von Schwaezsohild und Villiger 2 ) hingewiesen worden. 

§ 2. Das visuelle Mikrophotometer von Hartmann. 

Bei diesem Vergleichsphotometer erster Art, dessen erste Ausfuhrung 
durch Topper Abb. 44 im Schnitt zeigt 3 ), ist die gemeinsmne Lichtquelle 
fur beide Lichtwege eine Milchglasscheibe R, die von einer Lmnpe oder 
- iiber den in entsprechende Stellung gebrachten Spiegel Q - von der 
Sonne oder zerstreutem Himmelslicht beleuchtet wird. Die identischen 
Mikroskopobjektive G und D, die fur gewisse Aufgaben gegen einfache 
Lochblenden ausgewechselt werden kOnnen, bildcn die auf dem Platten- 
trager L liegende Platte bzw. den in einer Fiihrung N mittels des Trieb- 


1 ) P. Guthnick, Die HimmolHwelt 39, 140. 1929. 

a ) K. Schwarzsohild uiul W. Villiger, Aatrophys. Journ. 23, 2H4. 1900. Kino 
neuere Untersuchung von P. H. Keck, „StreuliehtineHHung(»n an liehttdrktrUchnn 
Mikrophotometem“ findet man in Zeiss-Nachrichton 1936. H<'ft 10. 

8 ) J. Hartmann, Z. f. Instrkde. 19, 97. 1899. 
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knopfes P verschiebbaren Keil 0 in die Mitte des Lummer-Brodhun- 
Wiirfels BC ab. 

Die Hypotenusenflache dieses Wiirfels kann verschiedenen Zwecken 
entsprechend ausgestaltet werden; GrOBe und Form des versilberten 
Fleckes bestimmen GrtiBe und Form der Flache auf der Platte, deren 
Schwarzung gemessen werden soil. Das umgebende Gesichtsfeld wird 
erleuchtet von dem Licht, das den Keil durchsetzt hat. Das Okular wird 



Abb. 44. Sehomatiseher Nelmitt 
(lurch <las Mikrophotometer von Hartmann ((). Topficr). 


scharf auf die durch die Wurfelmitte gehende Bildobene eingestellt. Bei 
der Messung wird der Keil ho lange versehoben, biH das auf dem Photo- 
meterfleck liegende Bikl des Plattenaussehnittes in der gleichftirmigen 
Umgebung verschwindet. Da im allgemeinen die Gleichheit der Hellig- 
keit in beiden Photometerfeldern etwas verschieden beurteilt wird, je 
nachdem, ob man einen hellen Fleck durch Aufhellen eines zunachst 
dunkleren Hintergrundes oder einen dunklen Fleck durch Verdunkelung 


I 

i 
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des hellen Hintergrundes zum Verschwinden bringt, nimmt man zweck- 
maBig jeweils zwei Einstellungen in verschiedenem Sinne vor und benutzt 
das Mittel. 

Eiir die Genauigkeit der Einstellung ist wesentlich, daB die zu ver- 
gleiohenden Photometerfelder vttllig gleichartig aussehen. Bei der im 
allgemeinen anzuwendenden starken VergrOBerung tritt das Plattenkorn 
deutlich hervor. Der fur die Messung zu verwendende Keil muB daher aus 
der gleichen Plattensorte hergestellt und in der gleichen Weise entwickelt 
sein wie die zu messende Aufnahme, damit Kornstruktur und Farbe gleich 
sind. Fur grOBere Programmarbeiten, bei denen man schon aus anderen 
Griinden auf mOglichste Gleichartigkeit des Plattenmaterials bedacht 
ist, bedeutet die Herstellung eines geeigneten MeBkeils keine Schwierig- 
keit. Ist fur die Auswertung einzelner Aufnahmen ein gleichartiger Keil 
nicht vorhanden, dann kann man sioh dadurch helfen, daB man durch 
leichte Umfokussierung der Objektive das Korn von Platte und Keil 
zum Verschwinden bringt. ErfahrungsgemaB wird dadurch allerdings die 
MeBgenauigkeit etwas verringert. 

Die Einstellung der zu messenden Plattenstelle geschieht bei den 
alteren Instrumenten mit Hilfe eines zweiten Lummer-Brodhun-Wurfels, 
der mit dem ersten in einer gemeinsamen Schlittenfiihrung sitzt und durch 
einfache Verschiebung an dessen Stelle in den Strahlengang gebracht 
werden kann. Durch diesen zweiten Wiirfel, dessen ganze Hypotenusen- 
flache versilbert ist bis auf eine Marke, deren Ort (und zweckmaBig auch 
Gestalt) genau dem Photometerfleck des ersten Wiirfels entspricht, iiber- 
blickt man einen der GrOBe des ganzen Gesichtsfeldes entspreohenden 
Teil der Platte. Bringt man die zu messende Stelle genau auf die Marke, 
dann erscheint sie nach dem Verschieben im Photometerflock. Bei neueren 
Ausfuhrungen ist der zweite Wiirfel und die bei jeder Einstellung not- 
wendige Verschiebung dadurch in Fortfall gekommen, daB man die 
komplementare Seite des Photometerwiirfels selbst benutzt, die ubor ein 
total reflektierendes Prisma in einem zweiten Okular sichtbar gemacht 
wird (vgl. Abb. 45). 

Um das Mikrophotometer auch fur absolute SchwarzungHmeHsungen 
verwenden zu kOnnen, ist ihm gewGhnlich noch ein Nicol-Systcm bei- 
gegeben, das zwischen das Mikroskopobjektiv G und den Photometer- 
wiirfel eingeschaltet werden kann. Mit seiner Hilfe kann jeder Keil 
absolut geeicht werden; man kann damit aber auch das Photometer 
selbst zu einem Vergleichsphotometer der zweiten Art machen, indem 
man den Keil nur zur Einstellung der giinstigsten MeBhelligkeit benutzt 
und die Kompensation mit dem Nicol vornimmt. Allerdings wird man 
dann stets gewisse Schwierigkeiten dadurch haben, daB die verschieden 
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geschwarzten Stellen der Platte verschiedene Kornstruktur gegeniiber 
dem Keil aufweisen. 

Die von Schwarzschild und Villiger bei der Verwendung des Hart- 
mannschen Photometers zuerst gemachte Beobachtung fiber den Einflufl 
des Streu- und Reflexlichtes ist in der Folge von Bedeutung fur den Bau 



Abb. 4 f>. HaHmann-Photomotrr in tkmhtit AiiHfiihmng (Askania). 


der Instrumente geworden. Um eine Reflexion dew Fichtes am Mikroskop- 
objektiv und (lessen Fassung und darnit eine Aufhellung an der zu inesscn- 
den Plattenstelle naeh Mafigabc der Stremmg in der Umgebung zu ver- 
hindern, haben Schwarzschild und Villiger eine zusatzliehe Blende 
angebracht, die bei der Messung unmittelbar fiber der Platte in den 
Strahlengang gebraciht werden konnte. Dieso Kinrichtung ist an den 
alteren Instrumenten noeh vorhanden. Spiitcr ist man allgemein dazu 
iibergegangen, das Lichtbiindel nicht erst an der Stelle des Lummer- 
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Brodhun-Wiirfels zu begrenzen, sondern die MeBblende zwischen Licht- 
quelle und Platte anzuordnen, so daB nur die unmittelbar zu messende 
Stella selbst beleuchtet wird. 

Bei dem Hartmann-Photometer der Askaniawerke, das Abb. 45wieder- 
gibt, kann das Mikroskopobjektiv, das die Blende in die Plattenebene 
abbildet, aus dem Strahlengang geschoben werden, um fur die Ein- 
stellung einen grOBeren Teil der Platte mit zerstreutem Licht zu be- 
leuchten. Rosenberg hat bei seinem Elektro-Mikrophotometer einfach 
ein kleines Lampchen unter der Platte angebracht, das fur die Ein- 
stellung eingeschaltet wird. 

§ 3. Abarten des Hartmannschen Mikrophotometers. 

Die Schwierigkeiten, die unter Umstanden das verschiedene Aussehen 
von Platte und Keil bereitet, kOnnen dadureh vermieden werden, daB 
man dem Auge fur den Vergleich nicht die scharfen Bilder von Platte 
und Keil darbietet, sondern zusammenfallende Bilder dieser Stellen in 
die Austrittspupille des Photometers legt. Diesen Weg haben Baillaud 1 ) 



Abb. 46. Mikrophotomater nach Fabry u. Buihhon. 


mit seinem ,,Opacimfetre Int£grateur“ und Fabry und Buisson 2 ) mit 
ihrem Mikrophotometer beschritten. Abb. 4(5 zeigt eine schenmtiHehe 
Zeichnung des Mikrophotometers von Fabry und Buisson, aus 
dem der Strahlengang zu ersehen ist. Das im Brennpunkt der Linse O be- 
findliche Diaphragma A von 1-2 mm Durchmesser erhiilt monoehroma- 
tisches Licht von einer mit entsprechenden Filtern versehenen Que(^k- 
silberlampe S. Das aus 0 austretende Parallelbiindel wird in zwei Teile 
gespalten, von denen der eine iiber den Keil W, der andere 

liber L 3 R 2 die Platte H durchsetzt. Die identischen Linsen 1^! und Ij 3 
bilden die Offnung A verkleinert auf den Keil W bzw. die photographisehe 

x ) J. Baillaud, Comptes rendiis 156, 113. 1913. 

2 ) Ch. Fabry, Comptes rendus 156, 389. 1913 und Legonw de Photometrie 
2 e edition 1928. S. 116. 
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Schicht H ab. Um den EinfluB des Streu- und Reflexlichtes zu ver- 
meiden, wird die GrOBe der Blende A so gewahlt, daB ihr Bild in H nur 
wenig gr&Ber ist als die Flache, deren Schwarzung gemessen werden soli. 
Li und L 2 bilden W bzw. H liber den Lummer-Brodhun-Wurfel K etwa 
5fach vergrOBert nach B ab, so daB in B zwei zusammenfallende Bilder 
der Offnung A entstehen. Das unmittelbar hinter dem engen DiaphragmaB 
(von wenigen Zehntelmillimetern Durchmesser) im Abstand der deutlichen 
Sehweite von K befindliche Auge sieht den versilberten Teil der Hypo- 
tenusenflache des Photometerwiirfels gleichmaBig erleuchtet von dem 
Licht, das die Platte H, den anderen Teil von dem Licht, das den Keil W 
durchsetzt hat. Die wirksame GrflBe der photometrierten Flache ist 
gegeben durch die GrOBe der Offnung B, solange das Bild der Blende A 
grflBer als B ist. 

Diese Art der Strahlenfiihrung bringt noch den Vorteil mit sich, daB 
das Photometer auch zur Messung von Bildstarken benutzt werden 
kann, da das Auge nur die Flachenhelligkeit der von dem liber die Blenden 
integrierten Licht erleuchteten Flachen des Photometerwiirfels ver- 
gleicht; daher auch der Name Opacimetre Inttfgrateur bei Baillaud. 
Indessen macht sich die ungleichformige Helligkeitsverteilung, die in 
dem Lichtblindel in Wirklichkeit vorhanden ist, doch bemerkbar, wenn 
etwa ein fokales Sternscheibehen in die Mitte einer grOBeren Blende ge- 
stellt wird. Die Einstellung wird dann auBerordentlich empfindlich gegen 
die leisesten Abweichungen der Blickriehtung des Auges von der Achse. 
Das von H her beleuchtete Photometerfeld zeigt einen helleren Rand, 


dessen Lage und Breite 
mit der Blickriehtung sich 
andert; die Beurteilung 
der Gleichheit der (lurch w 
einen solchen hellen Rand D 
getrennten Photomcter- 
felder wird dadurch er- 
schwert. 

Es empfiehlt sich, bei 
Beobachtungen diescr Art 




das Auge nioht unmittel¬ 
bar hinter die Austritts- 


Abb. 47. Schema <U*s (hiMMiwichtT MikrophotometerH. 


pupille B zu bringen, sondern (lurch cine zusiitzliche Fernrohrabbildung 
die Blickriehtung festzulegen, wiedies bei dem in Abb. 47 wiedergegebenen 
Mikrophotometer der Greenwicher Sternwarte 1 ) geschehen ist. 


1 )(^h. H. Davidson in A. Hay, Handbuch d. wins. angt'W. Photogr. Bd. 6/1. 
154. 11)31, 
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Das hinter 0 befindliche Objektiy des Fernrohres entwirft ein Bild S der 
Photometerflache, und dieses wird mit dem Okular betrachtet. 

Fur die Einstellung des zu photometrierenden Objektes muB das 
Diaphragma bei B (Abb. 46) durch ein Okular ersetzt werden, das die 
Betrachtung des in B entworfenen Bildes gestattet und das am genauen 
Ort des Diaphragmas eine entsprechende Marke (bei Fabry ein Strich- 
quadrat) tragt. Die Auswechslung von Diaphragma bzw. Fernrohr und 
Okular erfolgt durch Schieber Oder Revolver (P in Abb. 47). 

§ 4* Lichtelektrische Kompensationsphotometer. 

Bei dem Elektro-Mikrophotometer von Rosenberg 1 ), das in 
einer neueren Ausfiihrung der Askaniawerke Abb. 49 zeigt, wird zwar 
„die Photozelle ausschliefilich als Nullinstrument.. . und dariiber hinaus 
auch das Elektrometer streng als Nullinstrument 4 £ benutzt, aber das 
Photometer als Ganzes ist kein echtes Nullinstrument, sondern ein 
objektives Kompensationsphotometer entsprechend dem Schema der 
Abb. 43, wie aus der in Abb. 48 wiedergegebenen Darstellung des Strahlen- 
ganges und der Schaltung hervorgeht. Die Meflblende B1 wird der Reihe 
nach in die Ebene der Platte PI, in die Mittelebene des Lummer-Brodhun- 
Wiirfels W und auf den Photometerkeil K abgebildet. Danach fallt das 
Licht auf die Mefizelle Z v Der Stromkreis der Photozelle enthalt eine 
zweite Zelle Z 2 in Gegenschaltung (Kompensationszelle) als Ableitwider- 
stand, einen Kompensationsapparat Ko (bzw. eineinfachcs Potentiometer) 
und ein Einfadenelektrometer als Nullinstrument. 

Der Widerstand der Kompensationszelle Z 2 , von dessen GrOBe Emp- 
findlichkeit und Tragheit der elektrischen Mefianordnung abhiingen, 
kann durch Regulierung der Beleuchtung mit Hilfe der Irisblendo J den 
jeweiligen Erfordernissen angeglichen werden. Der eigentlicho MeB- 
vorgang vollzieht sich folgendermaBen. Mit einer durch die vorliegende 
Aufgabe bedingten GrOBe und Beleuchtung der Blende HI wird fur oine 
mittlere Schwarzung und eine mittlere Keilstellung der Photostrom durch 
den Kompensationsapparat abgeglichen. Die durch Einstellung anderer 
Schwarzungen in die Blende dann hervorgerufenen Anderungon des 
Photostromes werden lediglich durch Verschieben des Keiles kompensiert. 
Da hier Keil und Platte im gleichen Lichtweg gegeneinandor wirken (wie 
bei den Vergleichsphotometern der zweiten Art), ist Bedingung fur das 
einwandfreie Arbeiten des Photometers zunachst, daB die Empfindlich- 
keit der gesamten photoelektrischen Anordnung unverandert bleibt bzw, 
daB sie nur umgekehrt proportional mit der Intensit&t dor Lainpe L 


*) H. Rosenberg, Z. f. Instrkde. 45, 313. 1925. 
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variiert, damit Helligkeitsschwankungen der Lampe durch die ent- 
sprechenden Variationen des inneren Widerstandes der Kompensations- 
zelle Z a ausgegliohen werden. Insofem ist das Rosenbergsche Photo¬ 
meter also kein wirkliches Nullinstrument. 

Indessen Iiberzeugt man sieh leicht, daB alle langsamen Empfind- 
lichkeits&nderungen praktisch unwirksam sind oder durch eine kleine 
Abwandlung des MeBvorgangs sich unschadlich machen lassen. Wenn 
man, wie meist bei der Stemphotometrie, aber auch in anderen Fallen, 



Abb. 48. Strahlongang und eloktrirtch(^ Hchaltung 
doH Elcktro - Mikrophotometors noob Kohknbkko. 


die Schw&rzungen auf den Schleier in der Umgebung bezieht, jede 
Messung also aus zwei Einstellungen besteht, einmal auf das Objekt 
und dann auf den Schleier daneben, dann fallt aus der Oifferonz Stern- 
Schleier die absolute Empfindlichkeit heraus, sofern der zur Kompen- 
sation deH Liehtstromes verwondete Keil strong linear iHt. Man kann 
unter dieser Hedingung selbst auf die Konipensationszolle vorzichten, 
soweit sie die Funktion des Ausgleichs von HelligkeitHsohwankungen 
ausiibt; es sei denn, daB man sie als bcqucmos Mittel zur Empfindlich- 
keitsregulierung (kontinuierlich veriinderlieher Abloitwiderstand) boi- 
behalten will. 

JDie Konstanz der Empfindlichkeit wird man im allgemeinen dadureh 
iiberwachen, daB man von Zeit zu Zeit die gleiche Plattenstelle wieder 
einstellt und priift, ob die elektrische Kompensation bei der zugehttrigen 
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Keilstellung auch erfullfc ist. Etwaige Anderungen werden durch den 

Kompensationsapparat ausgeglichen. 

Obwohl also kein echtes Vergleichsphotometer, arbeitet das Elektro- 
Mikrophotometer von Rosenberg doch unter den praktischen Be- 
dingungen weitgehend wie ein Vergleichsphotometer der zweiten Art, 



Abb. 49. Kloktro-Mikrophotomotior nach Kosicniikhc. 

wenn die Zelle nicht kurzzeitige Empfindlichkeitsschwankungon (Ernui- 
dung und Erholung bei Belichtung mit sehr voroehiedener InteriHitiit) 
zeigt. Bei den von Rosenberg verwendeten gasgefullten Kaliumzellen 
waren allerdings solche Schwankungen vorhanden, ho dali Rosenberg 
selbst zu dem SchluB kam, „daB man nach jeder starkcrcn Kohwiirzungs- 
andening auf der Platte stets eine Zeitlang bis zu mehrcren Minuten 
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warten muB, bis die alte Empfindlichkeit wieder erreieht ist; bei zu kurzen 
Schonzeiten konnen die Messungsergebnisse - besonders bei schroffen 
tJbergangen, wie sie auf Spektralaufnahmen haufig vorkommen - bis zu 
mehreren Prozenten verfalscht werden Diese Schwierigkeit, die die 
MeBgeschwindigkeit auf ein unertraglich geringes MaB herabsetzen 
wurde und die fur Registrierphotometer fundamental ist, wird vielfach 
als Argument gegen die lichtelektrischen Photometer ins Feld gefiihrt. 
Sie kann indessen heute vOllig vermieden werden durch Verwendung 
einwandfreier Zellen. Die Empfindlichkeit technischer Caesium-Vakuum- 
zellen ist so groB, daB man auf die Verstarkung des primaren Photo- 
stroms durch StoBionisation an einem Fiillgas verzichten kann. Dann 
aber treten im allgemeinen auch die Ermiidungs- und Erholungserschei- 
nungen nicht mehr auf. 

Die Empfindlichkeit des Photometers, d. h. die kleinste Schwar- 
zungsanderung, die noch sicher meBbar ist, laBt sich ohne Miihe so weit 
steigern, daB sie wesentlich iiber der Genauigkeitsgrenze der photogra- 
phischen Platte selbst liegt. Rosenberg benutzt einen Keil mit 5 % 
Steigung auf den Millimeter bei einer nutzbaren Lange von 150 mm, so 
daB 7,5 GrflBenklassen iiberbruckt und 0™005 (entsprechend 0,1 mm 
Keilverschiebung) abgelesen werden kttnnen, wenn die Empfindlichkeit 
des Elektrometers auf etwa 10 Skalenteile pro mm Keilverschiebung 
gebracht wird. 

Zu dem gleichen Typus von Photometern gehOrt ein von Siedentopf 1 ) 
beschriebenes Instrument zur Messung fokaler Sternbilder. Es unter- 
scheidet sich nur durch das Prinzip der photometrischen Kompensation. 
An Stelle des Keiles wird eine Prazisions-Irisblende verwendet, in deren 
Ebene ein etwa 200fach vergrOBertes Bild des Sternes entworfen wird. 
Die elektrische Abgleichung des Photostromes mit Hilfe cities Potentio¬ 
meters erfolgt so, daB fiir einen 8tern mittlerer GrOBe die Irisblende so 
weit geOffnet wird, daB sie das eigentliche Sternbild umgreift und den 
auBersten, in den Sehleier iiberleitenden Haunt abschneidet. Die Messung 
eines beliebigen anderen Sternes erfolgt dann in der Weise, daB bei zen- 
triseher Stellung des Sternbildes in der Irisblende diese so weit geOffnet 
oder geschlossen wird, bis der Photostrom dem eingestellten Kompen- 
sationsstrorn gleieh ist. Man rniBt also ,,effektive Sterndurohrnesser“ und 
hat dabei offenbar den Vorteil, daB in die MeHsung jeweils von dem um- 
gebenden Sehleier so wenig wie mttglioh eingeht; ini Gegensatz zu den 
Messungen mit fester Blende, wo die sehwachen Sterne nur einen kleinen 
Teil der Blende ausfiillen und sehr viel von dem umgebenden Untergrund 
mitgemessen wird. 

b H. Siedentopf, Antron. Naclir. 254, 33. 1934. 
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§ 5. Objektive Vergleichsphotometer. 

In dem thermoelektrischen Photometer von Zeiss ist ein 
objektives Vergleichsphotometer der ersten Art in stronger Form ver- 

wirklicht. Das Schema der MeBanord- 
nung zeigt Abb. 50, den auBeren Auf- 
bau des ganzen Instruments Abb. 51. 
Die photographisohe Platte (2) und der 
zur Kompensation dienende MeBkeil (3) 
befinden sich in getrennten, aber hin- 
sichtlich der Abbildung vOllig identisch 
gestalteten Lichtwegen. Ein wesent- 
liches Element dieses Photometers ist 
die bei der Messung unmittelbar mit 
der Schicht der Platte in mechanischen 
Kontakt gebrachte Lochblende (4). Da 
bei Verwendung von Thermoelementen 
aus energetischen Griinden stets mit 
Beleuchtungsbiischeln groBer Apertur 
gearbeitet werden muB und die wirk- 
samen Wellenlangen jenseits des durch visuelle Beobachtung kontrollier- 
baren Bereiches liegen, spielt hier die Genauigkeit und Konstanz der 



Abb. 50. Schema des thermoeloktri- 
schen Plattenphotometers von Zeiss. 



Abb. 51. Thmnoolektrisches Plattonphotometer von Zeiss. 


Fokussierung, d. h. der relativen Lage und effektiven GrOBe der Blende 
gegenuber dem zu messenden Bilde eine wesentliche Rolle. 
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Der um seine (unter 45° geneigte) Langsachse um 180° drehbare Emp- 
fanger (5) enthalt zwei identische gegeneinander geschaltete Thermo¬ 
elemente, auf deren kreisfbrmigen Empfangerblechen von etwa 2 mm 
Durchmesser Bilder der Blenden (4) entworfen werden. Im Stromkreis 
der Thermoelemente liegt ein Zeisssches Schleifengalvanometer als Null- 
instrument. Durch Drehung des Thermoelementtragers um 180° kOnnen 
die beiden Elemente beziiglich ihrer Lage in den beiden Lichtwegen ver- 
tauscht werden; dadurch kehrt ein infolge ungleicher Beleuchtung der 
Blenden bzw. verschiedener Empfindliehkeit der Elemente vorhandener 
Thermostrom seinen Sinn um. Die relative Empfindliehkeit der Thermo¬ 
elemente kann von auBen reguliert werden durch Nahern bzw. Ent- 
fernen kleiner Kupferscheiben, die den Strahlungsaustausch der Lot- 
stellen mit der Umgebung verandern ; sie sind mttglichst so abgeglichen, 
daB die in der einen Stellung erreichte Kompensation des Stromkreises 
bei Yertauschung der Elemente erhalten bleibt. 

Jede Einzelmessung ist grundsatzlieh unabhangig von Schwankungen 
der Lampenhclligkeit, solange die Ausstrahlung der Lampe nicht ver- 
sehieden schwankt in den zueinander senkreehten Riehtungen, die in 
beiden Lichtwegen wirksam sind. Das Mittel aus zwei mit vertauschten 
Elementen vorgenommenen Kompensationen ist auBerdem unabhiLngig 
von etwaigen Anderungen der relativen Empfindliehkeit der beiden 
Thermoelemente. Die DifTerenz zwischen den Ablesungen in beiden 
Lagen liefert eine erwiinsehte Kontrolle der Ihiveranderliehkcit des In¬ 
struments. 

Die genaue Einstellung der zu mexsenden Plattenstelle auf die blende 
erfolgt dirndl ein Beobaehtungsmikroskop, durch das die I Matte von oben 
betraehtet werden kann. Mit dieseni Mikroskop sind gokoppelt eine Matt- 
scheibe, die sich vor das Beleuchtungxobjektiv legt und so ein groBerex 
Stuck der Platte dittos beleuehtet, und Blenden, die beide Liehtwege 
vor den Thermoelementen abdunkeln. Kiir gewOhnlieh bclindct sich der 
IMattentisch in etwas angehobener Lage, so daB Nchieht und blende sieh 
nicht beriihren. Nacli Ereiga.be der Lichtwege fiir <Iic^ Messung (lurch 
Hcnuixklappen des Beobaehtungsmikroskopes und <l(‘r Blenden wird 
(lurch Betatigung eines Sell alters ein Bewegungsmechanixmus auxgeldst, 
der die Platte langsam senkt, bis sic mil leichtem Druck auf der Blende 
aufliegt. Die McBblenden sind als konisehe OITnungen in eine Kugel- 
kalotte gcbnhrt, so daB sie sich aucli bed unregelmaBigcn Wellen der 
Platte immer in gleieher Weise anlegen. Die Ablesungen der Skalen des 
(lalvanometers und des Keiles sind in einem gemeinsanien Okular ver- 
einigt. Der Keil wird so lange versehohen, bis das Galvanometer Strom- 
losigkeit des Kreises anzeigt. 

11 a nil 1>. <1. Kx pcrinicntnlpliyHik, ltd. XXVI. 40 


i 



Hit dem Instrument, das mit einem Satz auswechselbarer Blenden ver- 
schiedener GrftJBe ausgestattet ist, kOnnen Flachen von 0,1-2,0 mm Durch- 
messer photometriert werden. Sein Hauptanwendungsgebiet diirfte die 
Messung der Bildstarken fokaler Sternbilder sein. Diesem astronomischen 


a) An Borer 
Aufbau. 


b) Schema 
dew Strahlm- 
ganges. 




Zweck entHpreehcnd ist der Pliitkintiseh so groB gchnlten, <lu(J Mntten 
I)is30em Seitcnliinge eingelegt mid bis 10 cm in oilier Lage nusgomoHsen 
werden kttnncn. Kin an Ntello der Lodiblenden einset/Jmror iSpultkopI’ 
ermoglicht Ausblendimg reehteckiger Klaxdien nnd dam it aucli MesHiingcn 
in verbreiterten odor unverhreiterten Spektren 1 ). 

1 ) Uboi* das Mrwwcii mit <I(mn Instrumml. utxl dcm Vcrgloirh hc/iiglich (inmiiig- 
kcit und IMrLtgiwchwmdigkrit mil. <l(*m Kosmbcrg-Pliotmm'trr vgl. J. Aiimhanca, 
Z. f. Awtrophys. 7, 7K. 11)33 Vomff. Univ.-Ktcmw. (JoUingcn 35. 









II. Kap. § 5. Objoktive Vergleichsphotomoter. 


723 


An Stelle zweier gegeneinander geschalteter lichtempfindlicher Ele- 
mente benutzt das Cambridge Photo-Electric-Photometer eine 
einzige Photozelle, die zeitlich abwechselnd Licht liber die beiden ver- 
schiedenen Wege erhalt. Das Schema der Anordnung zeigt Abb. 52 b. 
Durch Betatigung des Schiebers S (von Hand) kann nach Belieben das 
die Platte N oder das die Keile WW durchsetzende Licht zur Wirkung 
auf die Photozelle C freigegeben werden. Kompensiert wird mit dem Keil- 
paar WW auf Gleichheit des Photostromes, d.h. Konstanz des Aus- 
schlages am Lindemann-Elektrorneter bei Betatigung des Schiebers S. 
Zelle und Elektrometer werden also hier nicht selbst als Nullinstrurnente 
benutzt; die Belastung der Photozelle ist vielmehr bedingt durch die zu 
messendc Schwarzung, der MeBbereich und die Genauigkeit durch den 
Ausschlagsbereich des Elektrometers. 

Ein vollkommencs Vergleichsphotometer der zweiten Art hat 
Boutky 1 ) benchrieben. I)cn sehematischen Aufbau zeigt Abb. 53. Platte X 
und Kompensationskeil Cliegen 
hintercinandcr. Durch Bewegung 
des in der Pfeilriehtung ver- 
schiebbaren total rcfiektierenclen 
Prismas p kann das Licht ab¬ 
wechselnd fiber p' und L oder P 
und die planparallele (Jlasplatte 
X auf den Empfanger gelcitet 
werden. In der Ebene der gleich- 
formig rotierenden Scheibe M 
entstehen zusammenfallende Bil- 
der <les Eintiittsspaltes I); der 
KondcnsorC' bildet diese vvi<M 1 <m* 
in die Zellc K ab. Die gezahnte 
Scheibe M zerhaekt das Licht 
mit einer I > <M*i<xI< k von 200 pro Sekunde, so daB als Pbotostrom cin 
niedrig frequenter Wechselstmm entstebt, der mil einer cntsprechenden 
VersUirkcranordnung gemossen wird. I )irsc Anordnung lud <I(mi Vortxdl, 
daB sic den Dunkelstmin der Zellc <dimini< v rt. 

Die zulctzt skizzierte Anordnung st(d 11 olTenlmr die vollkmmncnste 
Form eines Nullinst rumcntes dar. Da in Ihm< 1<mi Liehtwcgon das von der 
Lainpe in der gleichcn Iticlit ung (unit t ier!(‘ Lielit verwendet wild, sj)iel(m 
auch Verschicdenheitcn der IIrlligkeitsschwnnkimgcn der Lainpe in ver 
schiedencn Itiehtungen koine Rolle nadir. 

') («. OodTitv in ,,Ln. <l<Misimrl rit* drs inuigrs plmlogrnj>1 1 i(|ii<*s sjuis inirrwnl ion 
dr loril". Editions <l<* la Kevin.' il'Opl iijur. Paris ID.’M. 





M 


Al)l>. 53. SrhiMna. d<*s lichlclrkl risc*la‘M Pliolo- 
m<‘0*rs von Mouthy. 
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§ 6. Absolute Photometer. 

Als Typus eines speziell fur die Auswertung fokaler Sternaufnahmen 
gebauten und in groBem Umfang erfolgreich angewandten absoluten 
Photometers mOge das von Schilt 1 ) angegebene Instrument kurz be- 
schrieben werden an Hand der Abb. 54, die eine neuere Ausfuhrungs- 
form 2 ) darstellt. Kennzeichnend fur diese Art Instrumente ist, ahnlich 
wie bei dem Zeiss schen thermoelektrischen Photometer, der groBe 
Plattentisch (Plattentrager Pl.Tr.), der den besonderen Erfordernissen 

astronomischer Sternphoto- 
metrie Rechnung tragt. Die 
vertikale Anordnung des 
Tisches bringt fur den op- 
tischen Aufbau und fur die 
Beobachtung manehe Be- 
quemlichkeiten mit sich. 

Die Diaphragmierung des 
photometrierenden Lieht- 
biindels erfolgt vor dem 
Durchgangdureh die Platte. 
Die MeBhlonde (in versohie- 
dencn (JrOlien ausweehsel- 
bare Diaph ragmen) wire! 
dureh ein Mikrowkopobjek- 
tiv in die Plattenebene ab- 
gebildet; storendes Streu- 
und Reflexlieht tritt nieht auf. Empfangcr ist ein Vakuum-Thermoelement 
(V.Th.) mit getrennt aufgestelltem (ialvanometer kurzer Sehvvingimgszeit 
(naeh Moll). 

Im Liehtweg zwisehen Platte und Empfangcr ist eine (dasplatte unter 
45 angebraeht, die Beobaehtung und Kinstellung von der Seitc her er- 
mttglieht. Ein justierbares Fadenquadrat ini Okulardes Beobachtungsfern- 
rohres ist auf die Mitte des Liohtfleokes in der Plattenebene zentriert, der 
Liehtfleek sclbst auf die Mitte des Empfangers. Bei der Hinstellung eines 
Sternes wird (lurch Vorsehiebcm einer Mattseheibe zwischen Lampe und 
Platte ein grOfieres (Jebiet der Platte d iff us belcuchtet. (Jleiehzeitig 
kttnncn im Okular die Koordinaten des eingestellten Sternes abgelesen 
werden ,_wenn dureh Einsebalten eines Beleuilitungslampehens die 

>).J. Schilt, Bull. Astron. Inst.. Netherlands 1,51. 1922; Buhl. Omnintfen 32. 
1924; Bull. Astron. lust. Netherlands 2, 135. 1924. 

2 ) W. ,J. H. Moll und A. Pannkkoek in dor Liste Ster 33 von P. I. Kii>i> und 
Zonkn. 



Abb. 54. Thermoelektrisehos Plattenphotoinoter 
(,,Stern-Aktinomotor“) von Schilt. 
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Kreuzungsstelle der beiden Skalen siehtbar gemacht wird. Nach Ein- 
stellung des Sternes in die Mitte des Fadenquadrates wird durch Heraus- 
ziehen der Mattscheibe der Lichtweg auf das Thermoelement freigegeben 
und der Ausschlag des Galvanometers abgelesen. 

Eine vollstandige Messung wird im allgemeinen aus je einer Einstellung 
auf den Stern und den benachbarten Schleier bestehen, und als Ergebnis 
der Messung wird das Verhaltnis der beiden Galvanometerausschlage zu 
betrachten sein. Die Einstellung auf den Schleier hat bei den absoluten 



Abb. 55. ThcmioHcktrisrhos Phil tonphotomctor von R. Andkhskn. 

Photometern - anders als hei den Verglciehsphotometern - oinen doppel- 
ten Zweek zu erfiillen: die Konstanz des Instruments unter Kontrollo 
zu halten und die Kehwankungen des Nehleiers zu eliminieren. Ms ist eine 
offene Krage, oh man jeden Stern mil dem unmittelhar <la,neben gemes- 
senen ,,individuellen“ Schleier reduzieren soil oder oh man nicht, unter 
wesentlieher Nteigerung der MelJgeschwindigkeitsieh daraufbesehranken 
kann, iiur von Zeit zu Zeit den Ausschlag fur den Schleier zu kontrollieren. 
Die Beantwortung der Frage hangt wesentlieh davon ah, wie groB die 
echten Schlcierschwankungen sind von Stern zu Stern und im Verhaltnis 
zu den mOglichen Kmpfindhohkeitsschwankungcn des Instruments. 

Andkkskn 1 ) hat ein ganz ahnlich gehautes Instrument mil vertikal 
stehender Platte beschrieben, h(*i dem die Platte durch einen sinnreichen 
Aufhangemechanismus an Heheln (Ahh. 55) mit einem Druck von nur 

*) R. Andkrhkn, M(‘(I<1. Aarhus Nr. 4. 192N. 







Abb. 5(). I)(‘M.soin(‘t(*r nach H. Lanoic. a: Au(.l<‘ivr Aufbau; b: SchniM 
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etwa 10 g im Augenblick der Messung gegen eine feste Blende gelegt 
wird. Das Instrument ist auBerdem fur rasche Durchmusterungsarbeiten 
mit einem Druckapparat gekoppelt, der die Koordinaten des eingestellten 
Sternes aufschreibt. 

Eine Abwandlung des ScHii/rschen Photometers, mit horizontalem 
Plattentisch und ,,Weston Photronic Cell" als Empfanger, ist am Yerkes 
Observatory in Gebrauch 1 ). Ein photoelektrisches Plattenphotometer, 



Abb. 57. S| >ekt mllinienplml omcl er von Zeiss. L: bnmpo; I*: Hal lenl isch ; H : Dreli- 
baivs Pliinparallel^las; Z: ttperrschielity.ollo mil IYay.isionsspnll und Pmjoktions- 
schirm; (1: Lnmpc ITir das aid' get renntcm IM'eiler nid'geslelllr Spirgelgnlvanotnoi or. 

bei dein nach der Aufladomethode goarbeitet wird, hat Gutiiniok 2 ) 
besehrieben. 

Kinfaehe Instrumented fiir densometriseho odor speld ralphotomotriselie 
Zweeke sind Neither in groUer Zahl golrnut und busehriebon worden. Als 
Boispiele zoigen die Abb. 5(5 das M a k ro M i k ro - I )e n so ino I e r nach 
Lan(U 0 :j ) und Abb. 57 das K pe k I ra 11 i n io n ph ol<> mol u r von Zeiss 1 ). Pei 
dem letzteren Instrument ist von oilier Einrirhtung ({(‘branch genmelit, 
die zuerst von Kocn und (i()os ,r ') boi < 1 <m* Ntaikonsl rukl ion <l(‘s Koehsehen 
Registries Photometers vorwendot•wnnlr. Das Rild d(‘r Platte wird stark 

*) A. I j. IIknnktt, Aslrophys. Journ. 7H, U05. 11)55. 

-) I*. (juTHNieK, 11 iinmelswell 39, MU. 11)21). 

:1 ) Worboblat t von Schmidt & Ihirnsch, Berlin. 

4 ) Drucksehril’t Mess (>K2/1 I. 

») b'li. (loos und It I\ Koch, /. I*. IMiys. 44, Hf>5. 11)27. 
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vergrOfiert auf einem weiBen Sohirm entworfen, in dessen Mitte sich die 
eigentliche MeBblende - hier ein Bilateralspalt - befindet. Die in die 
Plattenebene abgebildete Beleuchtungsblende ist so ausgestaltet, daB 
sie ein nur wenig grOBeres Stuck der Platte, als der MeBblende entspricht, 
mit weiBem Licht beleuchtet, die ganze Umgebung aber mit solchem 
farbigen Licht, das auf den lichtelektrischen Empfanger nicht wirkt. 
Beim Spektrallinienphotometer von Zeiss ist - ahnlich wie bei deni 
Registrier-Photometer von Zeiss - die Beleuchtungsblende ein Spalt mit 
Backen aus griinem Glas, entsprechend der Verwendung einer Sperr- 
schicht-Photozelle, deren Hauptempfindlichkeitsbereich oberhalb 550 in/i 
liegt. 

Eine wertvolle Zusatzeinrichtung stellt bei dem Spektrallinienphoto¬ 
meter eine drehbare Planparallelplatte im Strahlengang zwischen dem 
abbildenden Mikroskopobjektiv und dem Empfangerspalt dar, die eine 
Peinjustierung des durch Bewegung am Plattentisch genahert eingestell- 
ten Bildes auf den Eintrittsspalt des Photoelementes ermOglieht. 

§ 7. Registrier-Photometer. 

Die Registrier-Photometer sind ihrem Prinzip nach alle Absolut- 
Photometer, da sie die Schwilrzungen unmittelbar in Ausschliige ein cm 
M eBinstrumentes umsetzen und diese Ausschliige photograph inch regi- 
strieren als Funktion der linearen Verschiebung der Platte. Die Forde- 
rungen, die an ein Registrier-Photometer vor allem gcHtellt werden 
mtissen, sind: 

a) Die Koppelung der Bewegung des ObjekttiseheH und der 
Registrier-Einrichtung soil eine eindeutige Zuordnung der Abstiinde auf 
der 1 latte und der Abszissen der Registrierkurve innerhalb bestiuimter 
Genauigkeitsgrenzen gewahrieisten. 

b) Der eigentliche photornetrisehe Teil mull mogliohst triigheitsfrei 
und mit konstanter Empfindliehkcit arbeiten, damit mit hohen Registrier- 
geschwindigkeiten noch unverzerrte Kurven erhalten werden. 

c) Empfindlichkeit und optisehes AuflOsungsver mOgen iniiH- 
sen so groB sein, dall das Auf If j,sungs vermogen der photograph iseheu 
Platte voll ausgeniitzt werden kann. 

Daruber hinaus wird oft noeh Wert darauf gclegt, dall das Instrument 
linear arbeitet, d. h. dall die Ordinaten der Registricrkurven stixmg pro¬ 
portional den durchgelassenen Intensitaten am Ort des Ohjektes sind. 
Die Erfullung dieser Forderung ist im Rahmen der photograph iseheu 
Photometrie unndtig. Man mOchte im (legenteil eher einen nidgliehst 
linearen Zusammenhang wunschen zwischen den Ordinaten der Regi- 
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strierkurve und den Intensitaten, die bei der Aufnahme der Platte selbst 
gewirkt haben, also eine Anpassung der Eichkurve des Instruments an 
die charakteristische Kurve der Platte; so wie man beim KopierprozeB 
die Schwarzungskurve des Kopiermaterials komplementar zu der des 
Aufnahmematerials wahlt. 

Die Koppelung der Bewegungen mit Hilfe von Schraubenspindeln oder 
Radern stellt auQerordentlich hohe Anforderungen an die mechanische 
Ausfiihrung des Ubertragungsmechanismus. Uberdies ist man dann auch 
in der Wahl der Ubersetzungsverhaltnisse beach ran kt. Bei einer friihen 
technischen Ausfuhrung des Registrier-Photometers nach Koch 1 ) 



AI >1 >. 5K. Itogist rier-I’hot iiiiii'Iit voii Moll. 


(lurch die Askania-Werke vverden Plattentiseh und Regist rierplnt ton- 
trager (lurch eine gemeinsame Welle angetrieben, auf die 2 Spindeln mil 
verschiedener (htnghohe (0,5 nun und 10 mm) gesehnitten sind. Das 
Instrument gestattet das Arheiten nur mit dieser einen Obersetzung 1 :20. 

Bei dem 1VI i k rophoionieior von Moll 2 ) (Abb. f>N) konnen waldweise 
zwei verschiedene ttehneekenrader zum EingrilT gebraeht vverden, die die 
Aehse der Regist riertrommel an die des Plat tent riigers koppeln; die 
IJbersetzungen sind 1:7 und 1:50. Bei einem mit gam/ besonderrr Sorg- 
falt fur die Sternvvarte in Oxford’*) ausgefuhrten Instrument dieser Art 
mit den in>ersetzungsverhnlt nissen (>,N0 und 4X,2 wird als mittlerer 

') P. P. Keen, Ann. Pliysik 39, 70.7. 11)12. KaUilog Aslomin Astro NO B. 

2 ) VV. .1. II. Moll, Koii. Acad. v. YVrl. Amsterdam Nov. 1010; Proe. phys. Soc. 
London 33, IV, 207. 1021. L. S. Oknstkin, VY. J. II. Moll, U. (\ Bciujkii, Objck- 
tive Spcktmlphotomet-rie. Smnmlmig Viewrg Heft ION 100. 1032. 

3 ) H. II. Plaskutt, Monl lily Not. Roy. Astron. Soc. 95, 100. 1035 
Oxford Nr. 4. 


( Nnnin. 
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Fehler einer Abszisse, bezogen auf die Platte, ±2,5^ gefunden, wah- 
rend bei einem alteren Instrument des Lick-Observatory 1 ) der Fehler 
±25ju war. 

Bei dem von der Cambridge Instr. Comp, gebauten photoelek- 
trischen Registrier-Photometer 2 ) des Solar Physics Observatory 
in Cambridge (Abb. 59) wird die photographische Registriertrommel 
durch Reibungskoppelung mit Hilfe einer unmittelbar auf der Welle 
der Antriebsspindel befindlichen Scheibe gedreht. Nach einer Unter- 



Abb. 59. Photoeloktrisehos Itcgistrirr-Photonictcr dor Cumhnd^i' Insir. romp. 

suchung von H. H. Plahkktt 8 ) ist bei diesom Instnunent trotz Ver- 
meidung von Zahnradern der mittlere Fehler der Abszissen i 7 /i. 

Die Kehwierigkeit und Kosts])ieligUeit guter Ubertragungen (lurch 
Nchraubcnspindeln hat cine Reihe anderer Konstruktionen veranlalJt. 
Mine ZwisehenlOsung des Photometers von Ko( , n-( Jooh 4 ) bemitzt das 
Liehtzeigerprinzip (Abb. (50). Auf der feststehenden Rogistrierplntte R 
hewegt sieh das an einem drehharen Spiegel B icflektierte Npaltbild S a 
mit dem Fadenschatten; die Dreluing des Spiegels erfolgt (lurch einen 
Hebei H, (lessen cines Fnde sicdi gegen den (lurch eine Npindel ange- 
triebenen Objekttiseh mit der Platte P legt. Wiederholte Regis! rierungen 
ergaben eine Reproduzierbarkeit der Abstandsmessungen auf der Platte 
mit einem mittleren Fehler von i(),!//. 

J ) A. H. Farnsworth, Lick Ohs. Hull. 16, 145. 1933. 

2 ) 4. A. ( ’akkolIj und L. H. Moss, Monthly Not. Roy. Astmn. Soo. 91, 191. 1930. 

a ) H. H. Plahkktt, a. a. ()., Tabollo 5. 

4 ) F. (loos, Z. f. Insirkd<‘. 41, 313. 1921. 
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Bei der Neukonstruktion des Registrier-Photometers 1 ) von Kooh- 
Goos (Abb. 61 ), ist dann eine Ubertragung durch Stahlbander und 
Sektorenscheiben eingefuhrt worden, die hoher Genauigkeit fahig ist 



Al)h. (}0. SeluMim <l( k s Rngistrier-Photometers von Korn-(Joos mil Lielitzeiger. 

und grolie zeitliehe Konstanz des Ubetsetzungsverhalt nisses gewahr- 
leistet. Der Motor treibt fiber ein Nehneckengetriebe eine Scheibe (3) 



Al>l>. Ml. Nrukonsl mkl ion <lrs Krgisl ricr Pholomrlrrs von Korn (Joos. 

an, die a,us mduvren Sektoren mil. versrliiedenen Radien 1 x'sltdi 1. Auf 
den ttektorbogen wiekeln sirh Ntahlbander auf, deren andere Knden 
an den entspreehenden H ilfssektoren befestigt sind. Die Regis! rierplatte 
(4) ist test mil dem grOlJten Sektor gekoppelt, (lessen Ntablband in 

J ) I<\ (Joos und P. P. K<x’ii, X. f. IMiys. 44, H, r >f>. 1927. 




sich selbst zurucklauft. Der Objekttisch kann beliebig an eines der 
anderen Bander angeklemmt werden; man kann auch wahrend der Re- 
gistrierung durch Umklemmen das Ubersetzungsverhaltnis wechseln. 
Vorgesehen sind bei der Normalausfuhrung des Instrumentes die Uber- 
setzungen 1:1, 1:2,1:6 und 1:40. DieFehler in der mechanischen Ober- 
tragung sollen unter l/i bleiben. 

Der gleiche tJbertragungsmechanismus wird bei einem von der Soci£t6 
Gen^voise gebauten Instrument benutzt 1 ), nur mit dem Unterschied, 

daB hier die Registrierplatte feststeht 
und das registrierende Spiegelgalvano- 
meter um eine Aehse senkrecht zur 
Drehachse seines Systems gedreht wird. 
Bei einem einfachen,vonKuLENKAMPFF 2 ) 
beschriebenen Instrument, laufen beide 
Wagen auf den gleichen Fiihrungw- 
schienen hintereinander und wind ebcn- 
falls mit Stahlbandern liber ein koaxialew 
Rollenpaar mit verschiedenen Radien ge- 
koppelt. 

EineKoppelung der beiden Tisehe mit 
Hilfe eines Kei lew von beliebig einstell- 
barem Winkel hat Kikmhaiin 3 ) angegeben 
(Abb. 62). Der Keil bewtelit auw zwei 
gutgeschlift'enen Linealen, von denen das 
eine bei der Bcwegung des Registrier- 
sehlittens an einer Aehatplatte entlang 
gleitet, wahrend sieh gegen das andere 
der Objektsehlitten mit einer Aehatplatte 
anlegt. Durch Verstellung dew Winkels 
zwischen beiden Linealen kann daw Ubersetzungsverhaltnis zwisehen 
1:3 und 1:50 kontinuierlieh variiert werden. 

Das gleiche Prinzip ist bei einem von Booty naeh den Angaben von 
Lambert und Chalonge 4 ) gebauten Photometer (Abb. 63) angewandt; 
nur liegen hier Objekt- und Regiwtriertisch in der gleichen horizont.alen 
Ebene. Es lassen sich alleUbersetzungsvcrhaltniswe von 1 :5abeinstellen. 

Bei dem Registrier-Photometer von Zeiss (Abb. 64, 65) ist. ein 
ahnlicher Gedanke verwirklieht durch ein Stahllineal, (lessen eines Ende 



Abb. 62. Schema des Registrier 
Photometers von Susobahn. 


0 L. Sklktsky, Rev. d’Opt. 12, 363. 1032. 
a ) H. Kulenkami^f, Phys. Z. 36, 56. 1035. 

8 ) M. Nikubah n, Philos.Mag.48, 217. 1024. E. IW(ikun,Z. f. Instrkdc. 47, 373. 1027. 
4 ) P. Lambert und I). ('HALonue, Rev. d’Opt. 5, 404. 1026; 10, 405. 1031. 
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durch einen festen Drehzapfen mit dem Objekttisch verbunden ist, wah- 
rend das andere zwischen federnden Rollen am Registriertisch gleitet. Die 
Drehung erfolgt um eine Rolle, durch deren Verschiebung (mit Spindel und 
Skala) jedesbeliebigeUbersetzungsverhaltnis zwischen 1:1 undetwa.l: 3000 
eingestellt werden kann. 

Die G-enauigkeit der Fiih- 
rung des Objekttisclies, die 
von der Giite der Fiihrungs- 
zy Under und von derKlein- 
heit des Schlagfehlers der 
Rollen abhangt, wird zu 
+ 0 ,5/i angegeben; prak- 
tische Priifungen haben 
mittlere Fehler der Langen- 
iibertragung von der Ord- 
nung ±0,3 //. ergebcn 1 ). 

Wahrend bei der Kon- 
struktion vom Typus des 
Siegbahn-Photometers die 
Geradlinigkeit des Lineales 
unmittelbar in die Uber- 
tragung eingeht, spielt sie 
bei dem Hebelmechanis- 
mus des Zeiss-1 tintometers 
nureine Rolle fiir das Uber- 
setzungsverhaltnis. Im er- 
sten Fallgleitetder Rlatten- 

tiscb bei jeder Registrie- llrgislrirr-Pholonirt-rr narh ('iiai-uniik-Lamiikkt. 
rung an der ganzen Lange <)|>rn: (Jrundril.l; untrn: Yrrlikidsclinilt. 

des Lineals entlang; beim 

Hebei rollt jeweils nur cm n kleines Ntiiek an dem Umfang dor die Dreh- 
pnnkte bildenden Rollen ab, um so kleiner, jo grOlier die Ubersetzung 
ge with It wird. 

Neuerdings sind aueh erfolgroiehe Vorsueho gemaoht worden, Ro- 
gistrier-Pbotometer mit ttyneh ron motoren zu betreiben, die Koppe- 
lung also mit Hilfeoiner gemeinsamen Weehsolstrom<|uelle vorzunelnnen. 

’) Us ist krin Zwrit’rl, daf.l <li<* I Irbrlubrrt rugung drr gml.lt rn (Irnnuigkcit filing 
ist' und dull bri Phot ■omcl rrn dirsrr Art die < Jrnauigkril ill loin durch dir drr Schlit - 
trnfiihrungcn brdingt ist . I )us ahtnlligr Urtril von () hnmtki n, Mom, und IlintUNit 
(Ohj. Photometric S. tl(>) ist durch dir prakt ischrn Ki-fahrungnu in krinrr Wrisr 
grrecht fort igt. 






Abb. 64. LiohtuloktriHchoH Rogistrior-Photornotor von Z(4ns. Moobachtorsoito. 

L: Lampofiirdio Objoktbolouchtung; P: ObjnkttiMch; u. M 2 : Mattschoibon fiir* 
dio Beobachtung dew Objokts; / : Photozollo; E: Eloktromotor; M.,: MaUsohoibo 
fiir Beobachtung don Eloktromoterfadons; H: Rogistriorsrdilitton; M: Motor fiir 
den Antricb; H: Hand rad fiir den Antrieb. 



Abb. 65. LiebtelektriMches Registrier-Photometer von Zeiss. 
Riickseite mit. Fiihnmgslineal L; I): Drehpunkt. d(*s Oberset zimgsbebels. 
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So kann z. B. das zunachst nur als Densometer beschriebene Instrument 
von Lange durch Ansetzen eines Motors an die Transportspindel und 
Verwendung eines Synchronschreibers in einen Densographen verwan- 
delt werden (Abb. 60 ). In die Ubertragung gehen dann allerdings wieder 
die Fehler der Reduziergetriebe an den Motoren ein, so daB mit solehen 
Koppelungen kaum die hOchste Genauigkeit in der Beziehung zwischen 
Objekt und Registricrkurve erreichbar sein wird. 

Im photometrischen Teil der Registrier-Photometer werden teils 
Thermoelemente mit Galvanometer (Moll), teils Photozellen 
mit Elektrometer (Kooh-Goos, Cambridge, Zeiss) oder in Ver- 
starkeranordnung mit Galvanometer (Societc Genevoise, Cha- 
longe-Lamhert) verwendet. Beide hahcn ihre Vorziige und Nachteile. 



Abb. ()6. Densometer imeh lb Lanuh 

mil, Synrhmmnotor und Kedir/iergeti*i< k b<‘ als Kegistrier-Phot-ometer eingeriehtet. 

Die Triigheit der thennoelektrisehen Inslrumente die bei den alteren 
Mollsehen Mikr()j)h<)tometern nur sehr langsames Registrieren erlaubte 1 ) - 
kann bei Verwendung der besten Thermoelements und Galvanometer 
heute wold so klein gemaeht werden, daB diese Instruments gegemiber 
den photoelektrisehen praktiseh kaum melirim Nashtsil sind. YVenigstsns 
wird fiir <lit*; mit Vakuum-Thermoelement (an St<dl(> der IViiheren Thermo- 
siiule) und sehnellschwingendem Galvanometer ausgenist(den neuen In¬ 
struments naeh Moll eine Kinstslldauer von etwa angegehen. Da 
gegen diirfte es kaum moglieh soin, mit t hermoelektrisehen Photometern 
die gleieh hohe Absolut - Dmplindliehkeit zu erreiehen wi(* mit photo- 
elektrisehen Anordmmgen. Di(‘ KinFaehheit dss elekt riselum Aul’baues 
sprieht fur die Verwendung von Thermoolementen, die GroBe <lor An- 
passungsfahigkeit <lc k r* Kmptindliehkeit an die Art der zu messrnden 
Objekte Fiir die Photo/,(‘Men. 

Registrierungen mit Npiegelgalvanometern, b(*i denen ein Liehtpunkt 
die Kurve sehreibt, haben den Vorteil, daB man nudir<M*( k Kurven in der 

1 ) Ygl. K. (loos 11 n<I I*, lb Koca, IMiys. /, 27, 41. 11)20. 
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Ordinatenrichtung gegeneinander versetzt auf dem gleichen Papier regi- 
strieren kann, was fur die Ausmessung oft vonVorteil ist. Bei Registrie- 
rung mit dem Fadenschatten des Elektrometers ist das nicht mftglich. 
Das Registrier-PhOtometer von Zeiss ist aber in seiner jetzigen Form mit 
einer besonderen Dunkelfeldeinrichtung versehen, die ein Aufzeichnen 
der Registrierkurven mit dem vom Faden reflektierten Licht ermOglicht. 

Das im Aufbau einfachste Registrier-Photometer erhalt man durch 
Verwendung eines Radiometers, dasEmpfanger und MeBinstrument in 
sich vereinigt. Die absolute Empfindlichkeit des ersten Instrumentes 
dieser Art 1 ), das auf Mt. Wilson in Betrieb ist, scheint nur wenig ge- 
ringer zu sein als die eines photoelektrischen Photometers mit Vakuum- 



Abb. i\ 7. Registricr-Photometer mit Radiometer als Mettnrgun (Ml. Wilson). 

zelle. Man kann bei einer Sehwingungsdauor des Radiometers von or 2 
noch mit Spalten von der OroBc 0,002 mm 2 registrieren. 

Vom astronomisehen Mtanripunkt emplindet man bei den moisten 
Registrier-Photomctem die Ausgestaltung des IMattent.isehos als un- 
zureichend. Einzig das (Cambridge-Photometer (Abb. 50) ist fur astrono- 
misehe Bednrfnisse folgeriehtig entwiekelt vom Plattentiseh aus, <Um- 
genaue Versehiebungen in beiden Koordinaten von 110 bzvv. 25 cm mid 
heliebige Drelning in Position orlaubt. Die anderen Registrier-Photometer 
Bind mehr oder woniger behelfsmaBig fur die Auswertnng groBer Platton 
n achtragi ieh cingeriehtet. 

Bei den moisten Registries-Photometern sind Einriehtnngen geirolTen, 
die eine Beobaohtung des Objektes und der Ausseli liige des 
MeBinstrumentes wiihrend der Registrierung ermogliehen. Das 
Durehlaufen des Objektes beobaehtet man entweder unmittelbar 
auf der Projektionsfiache, die den Registrierspalt triigt, oder iiber eine 


') S. Smith and (). ('. Wilson .i it., Astmphys. Joiirn. 76, 177. 1<W2. 
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in den Strahlengang gebrachte geneigte Glasplatte, die einen Teil des 
Lichtes reflektiert. Da in letzterem Fall die Abzweigung des Lichtes vor 
der MeBblende erfolgen muB, wenn man die Umgebung der MeBstelle 
selbst sehen will, mu!3 darauf geachtet werden, daB die Marke im Beob- 
achtungsokular und die MeBblende genau auf die gleiche Stelle der Platte 
zentriert sind. In jedem Fall muB zur Vermeidung des Schwarzschild- 
Villiger-Effektes die Beleuchtung der Umgebung mit Licht erfolgen, auf 
das der Empfanger nicht anspricht. Koch-CIoos benutzen einen Vor- 
spalt aus orangefarbigem (das (Kaliumzelle als Empfanger), das Zeiss- 
Photometer hat rote (bei Kaliumzelle) bzw. grime Spaltbacken (bei 
Caesiumzelle). 

Die Beobachtung des die Registrierkurve sehreibenden Lichtpunktes 
erfolgt im allgemeinen auch in der Weise, daB ein Teil des Lichtes durch 
Reflexion abgezweigt und der wandernde Lichtpunkt bzw. Fadenschatten 
auf einer Mattscheibe sichtbar gemacht wird. 

Die Ausmessung der Registrierkurven erfolgt je nach den Ge- 
nauigkeitsanforderungen mit cinfaohen Glasskalen ocler eigens gebauten 
MeBapparaten. Es liegt nahe, ein MeBgoriit so zu konstruieren, daB es die 
Ordinaten der aufgenommenen Registrierkurve sofort umsetzt in Inten- 
sitaten auf der Platte. Da als Zwisohenglied dann die Hehwarzungskurve 
der Platte eingeht, ist ein seiches Gerat allerdings httohstcns dann von 
Vorteil, wenn man eine grOBere Zahl von Kurven mit einer einheitlichen 
Schwiirzungskurve reduziercn kann. Als Beis[)iel sei ein Apparut erwiihnt, 
der als Erganzung zu dem Registrier-Photometer von Km J KNKAMiM* , K 
gebaut wurde 1 ). Hier wird eine in Blech ausgesehnittene Nchablone als 
Fvihrung benutzt; wahrend ein Stiff der Registrierkurve naehtahrt, 
sehreibt ein anderer unmittclbar die Intensitiitskurve auf. 

§ 8. Einschatzen in Sternfolgen. Kornparatoren. 

Obwohl man heute allgemein der Messung von Sell warzimgcn und 
Bildstarken (lurch objcktive Photometer den Vorzug gild, wird man 
doch noeh in manchcn Fallen von der visuellen Sehatzung ({(‘branch 
machen, die bei entspreehender Sorglalt und Ubuug der objektiven Mes- 
sung an ({enauigkeit nicht vied nachsteht. In sternrciclien MilclistraBen- 
feldern oder in Sternhaufcn ist selir oft eine Messung mit fester Blende 
gar* nicht moglieh, da die benaehbarten Sterne sich dui’ch illro Situ me 
gegenseitig stbren. Bei der Photometric veranderlieher Sterne ist (las 
Einschatzen in Vergleichssternfolgen auch heut-e noeh selir verbreitet. 
SohlieBlich sea nicht vergessen, daB <ler iibei‘wait-igende Anteil des Ma- 


') K. llAHKitu Physik. /. 36, r>{). h)3. r >. 

Ilimdl). (1. Kxpei’iiiuMdulpliyHiU, ltd. XXVI. 


4 7 n 



788 


H. Kienle : Photographische Photometric. 


terials, das zur Internationalen Polsequenz (Standardhelligkeiten von 
Sternen in der Umgebung des nOrdlichen Himmelspoles) und zu den 
Harvard Standard Regions beigesteuert wurde, auf Einschatzungen in 
Skalen beruht. 

Um die Schatzung mOglichst frei von systematischen Fehlern zu ma- 
chen, mu6 man dem Auge den Stem gleichzeitig mit der Skala darbieten. 
Die Verwendung von Okularskalen mit undurchsichtigenkreisftirmigen 
Marken 1 ), deren Durchmesser eine geometrische Reihe bilden, hat zwar 
den Vorteil groBer Einfachheit, gestattet aber die Einschatzung der 
Sterne nur nach den Durchmessern. Die Genauigkeit wird wesentlich 
erhOht durch Verwendung von Skalen, die mit dem gleichen Instrument 
von wirklichen Sternen durch Variation der Belichtungszeit in geome- 
trischer Reihe gewonnen wurden. 

Wenn die Verhaltnisse bei der Aufnahme der Skala mOgliehst nahe 
gleich denen waren, unter denen die Sterngegend aufgenommen wurde, 
dann kann das ganze Aussehen der Sternbilder - GrOBe, Sehwarzung, 
Ausbildung von Kern und Hof - zur Beurteilung herangezogen und die 
Einschatzung entsprechend sicherer gemacht werden. Bei der ublichen 
Wahl des Quotienten der Zeitskala zu / 2 oder 4 / 3 entspricht erfahrungs- 
gemaB (bei einem Schwarzschild-Faktor 0,8) das Skalenintervall etwa 
O 1 !^; Bruchteile der Intervalle (Fiinftel oder Zehntel) werden gcschatzt. 

Will man eine solche Skala im Okular des Mikroskops anbringen, mit 
dem die Platte selbst betrachtet wird 2 ), dann mul3 cin Mikroskop- 
objektiv mit ganz geringer EigenvergrflBerung verwendet werden, damit 
die Skalensterne das gleiche Aussehen haben. Andere Bcobachter bringen 
die Skala Schicht gegen Schicht in Kontakt mit der Platte selbst 3 ); 
das ist wegen des notwendigen Abhebens bei jedcr Versehicbung der 
Platte unbequem und birgt die Gefahr der Verlctzung der Flatten. 

Besser ist es, sich bei der MeBanordnung an den Auf ban der Ver- 
gleichsphotometer erstcr Art (Abb. 40, S.707) anztilehnen, indem 
man dort die Skala an die Stelle des Keiles bringt und die Hypotenusen- 
flache des Lummer-Brodhun-Wiirfels so verspiegelt, da!3 sieh im Gesiehts- 
feld des Okulars jeweils ein Toil der Skala liber das Sternfeld projiziert. 
H artmann 4 ) hat bei seinem Mikrophotometer den Wurfel balbseitig vor- 


1 ) So z. K. C. V. Ij. ('Maul ikk in „Star (bmg(‘s fc \ Lund Mcdd. 2, 21. 1923. Abb. 2. 

2 ) So F. H. Shares boi don Mmsungon zur PoIhcmiuoiik, vgl. Astrophys. .Joiini. 
39, 307. 1914 = Mount Wilnon Contr. 80. 

s ) H. v. Zkipkl und I. Linduiihn, Photomotrischo UntorHiicluingon dor St.orn- 
gruppo MoHsior 37, K. Sv. Vot. Akad. Htindl. 61, Nr. 15. 1921. 

4 ) J . .Hartmann, Kin neuos aHtrophotomotrischoK Hilfsmittol, Astron. Naohr. 
243, 105. 1935. 
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spiegelt und in der Mitte eine schmale Zunge angebracht, die in das 
andere Feld hineinragt (Abb. 68a). Die Breite der Zunge ist etwa halb 
so groB wie der Abstand zweier Bilder der Skala. Im oberen Feld sieht 
man die Skala, im unteren das Sternfeld. Der zu 
messende Stern wird so gestellt, daB er liber der Zunge 
in der Reihe der Skalensterne erscheint, und dann 
durch Verschieben des die Skala tragenden Schlittens 
das passende Stuck der Skala ins Oesichtsfeld gebracht. 

Bei einer an der Gftttinger Sternwarte benutzten 
Form wird die Skala iiber einen schmalen versilberten 
Streifen des Wiirfels beobachtet, der eine Unterbre- 
chung von der Breite des halben Abstandes der Skalen- 
bilder hat (Abb. 68b). Eine unmittelbar durch das 
Okular hergestellte Mikroaufnahme des Desichtsfeldes in diesem Fall 
zeigt Abb. 69. 

Blinkkomparatoren (Abb. 70 und 71), die den Vergleieh zweier 
Flatten dadurch ermOgliohen, dab ein ^Blink^mechanismus sie ab- 
wechsclnd dem Auge darbietet, sind im weitesten Sinne auch noch unter 



cl. h 

Abb. 68. 


Verspiogolung dew 
Lummor- 
Brodhun - Wiirfolw 
zur Proj ektion von 
Stornwkalon. 



Abb. (>9. 

Vergl(‘ichs-Sl.ernskida mid Anblick im Okular des Ulinkkoinpamtors Abb. 71. 

die Photometer zu rechnen. Sic dienen in erster Linie dem Aufwuchen 
von Veriinderlichen. 

Piokhuinu hutte vorgewchlagen zu diesem Zweck ein Positiv der omen 
und ein Negativ der anderen Aufnahme aufeinandemdegen, wo daB alio 

47* 
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Abb. 70. Kciicror Hlinkkomparator von Zeiss. L, u. L 2 : Lumpen fiir din Beleueh- 
tung dor Platten; u. H 2 : ttuuehglas-Hlenden zur Abstimimmg d(‘r Holligkeiten 
bolder Lichtwege. W: Wechselvomchtung, die von Hand (boi H) odor (lurch eilien 
Motor betntigt wire! mid jeweils < 1 io cine od(‘r die an<lore Lnmpe abdeokl. 



Abb. 71. Ulinkkomparalor dor < Ibl1 ing<*r Slrmwarlr mil. Zusat/.cmriobt iing I'm 
di(» IYojektion von Si ernskalon. L: Lmnpo; Sk : Skala imoli Abb. (>0 ; VV : Lummer- 
Hmdlmn-Wiirlfel naob Abb. OSb. 
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Sterne sich decken, und diese Kombination dann in der Durchsicht zu 
betrachten. Bei alien Sternen, deren Helligkeit bei beiden Aufnahmen 
die gleiche ist, wird das Positiv durch das Negativ in der gleichen Weise 
kompensiert. Sterne dagegen, deren Helligkeiten verschieden sind, fallen 
auf durch geringere oder grOBere Helligkeit der unvollstandig kompen- 
sierten Bilder. 

Bei der gewOhnlichen Verwendung des Blinkkomparators vergleicht 
man mOgliehst gleichartige Aufnahmen derselben (iegend miteinander 1 ), 
so daB bei der abwechselnden Freigabe des Blickes auf die eine oder die 
andere Aufnahme, wenn diese optisch gut zur Deckung gebracht sind, 
der Eindruck eines im Mittel ruhenden Bildes entsteht. Das Auge wird 
dann auf die Stellen hingelenkt, an denen Unterschiede der Flatten vor- 
handen sind (scheinbares ,,Pulsieren“ eines Veranderlichen, pseudo- 
stereosko])ische Wirkung von Bewegungen). Man kann naturlich aueh 
auf die eine Seite eine Vergleiehs])latte in it Kternfolgen legen, urn Sterne 
einzeln in diese Folgen einzusehalten. (Jute Dienste erweist das Instru¬ 
ment aueh dann, wenn auf einer Platte zwei Aufnahmen versehiedener 
Gegenden vorhanden sind, wie bei den Ansehliissen an die PoIse(juenz 
oder andere Normalfelder. Man kann dann sohr bequein die zu den 
versehiedenen Aufnahmen gehOrigen Sterne identifizieren, wenn man 
eine Platte des Normalfeldes eirrlegt. 

Die folgeriehtige Weiterentwieklung der Blinkkomparatoren ist die 
Verbindung in it einer photometrisehen McBoinriohtung 2 ). Abb. 71 stellt. 
ein Versuehsinodell dieser Art dar, bei dein fiber einen drift en Lieht- 
weg in der oben geschilderten Weise eine Vergleiehsskala in das Stern- 
fold projiziert wird. 


I )|{ I TTKH K A riTIOli. 

Photographisohe Wirkung und wirkende Inlensilat. 

§ 1. Die pholograpliisohe Abbildung. 

Bei der Abbildung von Klaehen mit stetiger I lelligkeitsverteilung liegen 
die Verluiltnisse einfach, no lunge man nieht in I )imensionen kommi, in 
denen die Beugung eine Itolle spirit (Bildriinder). AndeiN dagegen bei 
pimkt- und linienformigen (Jebilden (Sterne, Sternspekt ren, Linien in 

') i T l)(*r Wirkun^swcisc und WrwonduNtf rincr neueivn Ikumrl v^l. II. SciiNKii- 
ijKit, Der nnir Ulinkkom| mmlor von Zoiss. /. f. lnslrkdr. 52, ISO. 11)52. 

*> Ol><T (mho urn Stuivokompumlor Thrrmo/rlle" ln*- 

richtut A. S<'ll wassma nn, lorfer Npcklml-1)ui , <*limusl«*rnn^ lid. 1. 11)55. 

N. K 10. 
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Spaltspektren), bei denen die wirkliche Bildausdehnung durch das Zu- 
sammenwirken einer Reihe von Faktoren bestimmt wird. 

Da die Helligkeit in einem Bildpunkt bei gleichfdrmiger Ausleuchtung 
der fur die Abbildung mafigebenden Blende nur von dem Offnungswinkel 
des Licbtkegels abhangt, der im Bildpunkt seine Spitze hat, ist die 
Lichtstarke eines photographischen Apparates fur Flachen- 
helligkeiten nur vom Offnungsverhaltnis abhangig, und zwar 
ist sie dem Quadrat des OflEnungsverhaltnisses proportional. Daher die 
ubliche Bezeichnung der Lichtstarken durch die reziproke in Einheiten 
des Objektivdurchmessers ausgedriickte Brennweite, z.B. f: 6,8. Bei der 
Photographie von Nebelflecken spielt infolgedessen die absolute (< roBe 
des Instrumentes nur eine Rolle hinsichtlich des linearen MaBstabes, 
wahrend die Lichtstarke, d. h. die GrenzgrOBe der mit einer bestimmten 
Platte und vorgegebenen Belichtungszeit erreichbaren Objekte, davon 
unabhangig ist, solange die Dimensionen nicht so klein werden, dall die 
auf der Platte wirksame Helligkeit nicht mehr die Jlachenhclligkeit, 
sondern die Totalhelligkeit ist. 

Bei der Abbildung von Sternen dagegen ist die Lichtstarke mitbedingt 
durch die absolute GroBe der Offnung, da von ihr die Grftllc des Bcu- 
gungsscheibchens abhangt, auf das das Licht der pimktformigen Lieht- 
quelle ausgebreitet wird. Ist D der Durchmesser des Objektivs (bzw. Spie- 
gels) und f die Brennweite, so ist theoretisch die Licditstarke fiir Sterne: 

L*-(D/f)«-J>*. (1) 

Praktisch wird diese Lichtstarke kaum crreiclit, da nur bei idealer Optik 
und idealen Luftverhaltnissen die (Irdlle der fokalen Sternbilder der 
theoretischen GroBe des Beugungsbildes entsprieht. Der elTektive Dunli- 
messer der Sternscheibchen wird sehon an der Schwelle durch Abbildungs- 
fehler und Luftunruhe bestimmt. Die ]>raktisehe Erfahrung z(Mgt., dull 
innerhalb weiter Grenzcn die Lichtstarke fiir Sterne unabhangig 
von der Brennweite proportional dem Quadrat der Fornrohr- 
Offnung ist. Dies gilt fiir ausexponierte Sternbilder ebenso wie fiir oben 
wahrnelimbare Schwarzungen an der Schwelle. Diese Fcststellung ist 
von groller Bedeutung bei der Verwendung von Blcnden zur Variation 
der Intensitat. Worm die theoretische Formed giiltig wiire, miilite fiir 
Sterne die Flachenhelligkcit im Brennpunktsbild in it der 4. l'otenz der 
Offnung abnehmen, wahrend die Totalhelligkeit natiirlieh mil (Uun Qua¬ 
drat der Offnung abniimnt. Jo nachdcm, ob durch den photographischen 
ProzeB und das nachfolgcnde MeBvcrfahren die Flacheidiclligkeii oder 
die Totalhelligkeit erfallt wird - oder ein Mittel zwiscdicn beiden hat, 
man also eine ganz verschiedene wirksame Abblendung. 
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Die Verschiedenheit der Lichtstarke fur Punkt- und Flachenhellig- 
keiten wirkt sich photometrisch aus in der Verschiedenheit des Ein- 
flusses von Himmelsgrund und Streulicht. Bei fast alien Methoden, die 
zur Erzeugung von abgestuften Intensitatsmarken dienen, ist die Wirkung 
der lichtschwachenden Einrichtung verschieden fiir Sterne und fur Fla- 
chen. Da die Lichtstarke fiir Sterne weitgehend vom Offnungsverhaltnis 
unabhangig ist, der durch den Himmelsgrund bei langerer Belichtung 
erzeugte Schleier aber mit dem Quadrat des Offnungsverhaltnisses wachst, 
eignen sich zur Photometrie von Sternen Instrumente mit kleinem Oflf- 
nungsverhaltnis besser als die sogenannten lichtstarken Objektive mit 
groBem Offnungsverhaltnis. Die in der letzten Zeit stark bevorzugten 
Astrographentypen mit dem Offnungsverhaltnis 1:5 sind nur mit Vor- 
sicht fur die Sternphotometrie zu verwenden; entweder nur fiir relative 
Anschliisse an Standardfelder mit gleichartigem Untergrund (d. h. nicht 
fiir den AnschluB von MilchstraBenfeldern etwa an den Pol) oder nur mit 
Objektivgitter unter Benutzung der Stufe Zentralbild-Seitenbild, was 
von vornherein einer Verkleincrung der Oflfnung auf die Hiilfte gleich- 
kommt. 

Fiir die photometrisehe Auswertung spielt auBer der auf den Schwellen- 
wert bezogcnen Lichtstarke das Wachstum des Bibles mit zuneh- 
mender Belichtung cine Rolle. Audi bier tritt cin Unterschied zutage 
zwischen der Photometrie von Flaehcn und der von Punkten bzw. Linien. 
Das Anwachsen der Sdiwarzung ausgedehnter Flaehcn ist lediglich be- 
dingt durch den photographisehen ProzeB. Dagegen ist das .Bildwachstum 
fokaler Sternbilder oder spaltloser Kternspektren nodi weitgehend ab- 
hangig von den Eigensehaften der Optik und den Luftverhaltnissen bei 
der Aufnahme. Das fokale Bild eines Sternes entsteht durch das Zusam- 
menwirkon der verschiedenen Abbildungsfehler des Instrumentes (sphfi- 
rische und chromatische Abweichungen), der Luftunruhe und der Eigen- 
schaften der photogruphischen Platte (Streuung in der Sehieht, (Grada¬ 
tion). Selhst bei dem gleidien Instrument und Verwendung des gleichen 
Aufnahmenmterials erweisen sieh die Koeflizienten der I) u rch messer- 
formeln 1 ) nodi merklidi abhangig von dem Luftzustand wahrend der 
Aufnahme. (JoHtochcn scharfen Bildern bei sehr guter Luft stehen ver- 
wasdiene graue Fleekdien bei starker Luftunruhe gegeniiber; die (Jrenz- 
grOBe ist entspreehend verschieden. 

Vom photometrischen Stand punkt aus sind soharfe Bilder keineswegs 
von besonderem Vorteil. Audi wenn man unter Urnstandcn naeh Aus- 

') lirispiclc si(‘lio lx m .1. SciiKiNMit, Photographic der (G<\stirno. 1H97. tt. 229. 
Dort, audi cine Darstcllung < ZusarnmcnwirkciiH der cinzelncn Ursaohon des 
Bildwachstums, tt. 21 Off. 
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weis der schwachsten Spuren den Bruehteil einer GrOBenklasse oder mehr 
gewinnt, leidet doch im allgemeinen die Genauigkeit, weil bei zu geringer 
Ausdehnung der Bilder (0,01 mm) die rein zufalligen statistischen Korn- 
schwankungen der Platte zu sehr in die Messungen eingehen. Ein Bei- 
spiel dafiir zeigt Tabelle 19 und Abb. 72. Es handelt sich um Aufnahmen 
mit dem Gottinger Astrographen auf Agfa-Spezial-Rot-Platten. Die Be- 
dingungen sind identisch bis auf den Luftzustand, der bei der einen 
Platte ideal, bei der anderen mittelmaBig war. Die Mikrophotogramme 
zeigen den Unterschied zwischen dem Aussehen der Sterne verschiedener 
Helligkeit. 


Tabelle 19. Abhangigkeit der Genauigkeit vom Bikldurchmoaner. 


s 

m d 

£(i 

m s 


m ( , m ri 

<7 mm 

12,0 

± 0,033 

11,3 

± 0,058 

1 0,7 

7-12 mm 

11,6 

+ 0,015 

10,9 

1 0,023 

1 0,7 

12-20 mm 

11,3 

±0,015 

10,6 

±0,019 

i- 0,7 

20-30 mm 

10,9 

“ 

10,2 

l 0,019 

1 0,7 


Die Tabelle gibt zu den in mm Keil ausgedriickten mittleren Bild- 
starken S die zugehOrigen m fiir beide Platten und die aus den Ab- 
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Abb. 72. Mikroaufmihmen fokal<‘r tttnrnhildnr, 
obt>n bei rn&Bigom, union bei selir gutom Luftzustand. (VorgroMonmg SOfaeli.) 


weichungen gegen die nlittlere Schwarzungskurvo bereohneten mittleren 
Fehler e eines Sterncs. Man erkennt: 

a) Fur das Photometer reicht die Aufnahmc mit den ditlusen Bildern 
(Index d) urn ()"‘7 weiter als die Aufnahrne mit den soharfcn Bildern 
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(Index s). Die auf der scharfen Aufnahme fur das Auge noch vorhandenen 
schwacheren Sterne lassen sich praktisch nicht mehr photometrieren. 

b) Bei gleichen Bildstarken ist der mittlere Fehler der diffusen Bilder 
wesentlich kleiner als der der scharfen Bilder. 

§ 2. Erzeugung geschwarzter Flachen bei punktformigen 

Lichtquellen. 

Wenn nicht die Lichtschwache der Objekte dazu zwingt, fokale Bilder 
kleinster Ausdehnung auszuwerten, und wenn nicht fur die Uberbriickung 
eines groBen Helligkeitsintervalles gewisse Vorteile der Bildstarkenmes- 
sung (flachere Gradation der Eichkurve) wesentlich ins Gewicht fallen, 
dann wird man das Licht nach MOglichkeit auf eine grttBere Flache aus- 
breiten und die Photometrie mit sicherem Gewinn an Genauigkeit auf 
reine Schwarzungsmessungen grxinden. Die Bildverbreiterung kann auf 
zwei verschiedene Arten erzielt werden, die beide zur Grundlage photo- 
graphisch-photometrischer Methoden gemacht wurden. 

a) Optische Verbreiterung durch Afokalitat oder Astigmatismus. 

b) Mechanise he Verbreiterung durch Laufenlassen oder Schraf- 
fieren. 

Die einfachste Methode der Erzeugung ausgedehnter Sternscheibchen 
ist die Aufnahme innerhalb oder auBerhalb des besten Fokus 1 ). Sie ver- 
sagt bei Spiegelteleskopen, wo sich der Schatten des Fangspiegels (bzw. 
der Kassette bei Aufnahmen unmittelbar im Hauptbrennpunkt) und 
seiner Haltcvorriehtung im auBerfokalen Bild bemerkbar machen. Auch 
bei Objcktiven kOnnen Restc der spharisehen Abweiehungen (Zonen- 
fehler) die GleiehmaBigkeit der Schwarzung sttiren. Man muB im prak- 
tischen Fall die giinstigste Lage suchen 2 ). 

Bei der Verbreiterung von Sternspektren verbietet sieh diese Art der 
Aufnahme, wenn man nicht eine vttllige Verschmierung der Linien in 
Kauf nehrnen will 3 ). Fiir die hier allein in Betracht kommende Verbreite¬ 
rung senkreeht zur Dispersionsrichtung kann man sieh des Astigrnatis- 
mus bedienen, indem man die Aufnahme in der Brcnnebene macht, die 
senkreeht zur Dispersionsrichtung liogt. Rosknukho 4 ) fiihrt zu diesem 
Zweck eine Zylinderlinse in den Strahlcngang eines Gassegrain-Spiegels 

') K. Sen WAR/soHiLi), Publ, Wion-Ottakring 5. R 1897. 

2 ) Vgl. f. A. Paukhiuist u. a., Astrophys. Journ. 36, 169. 1912; 62, 179. 1924. 

8 ) H. Rohknbisuu hat zwar (Nova acta Loopoldina 101, Nr. 2. 1914) seine Spek- 
tron in diosor Woiso vorbroitort, abor die Roinhoit. dor Spoktron und die Sichor- 
heit dor Ergebnisso warden hiorduroh ontsprochond boointrachtigt. 

4 ) H. Jknskn, AHtron. Nachr. 248, 217. 1933. 
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ein. Chalonge 1 ) dreht bei einem Quarzspektrographen nach einem Vor- 
schlag von Cotjder die Linse (Abb. 73). Die Lange der Brennlinie hangt 
in diesem Fall von der Neigung der Strahlen gegen die optische Achse der 
Linse ab und ist daher fur verschiedene Wellenlangen verschieden. Diese 
Abhangigkeit der Yerbreiterung von der Wellenlange wirkt sich vorteil- 
haft auf die Schwarzungsverteilung aus, wenn man die Linse so neigt, 
daB die Wellenlangen geringerer Intensitat unter 
kleineren Winkeln einfallen, also die geringere Ver- 
breiterung erfahren. 

\ i T Die mechanische Verbreiterung wurde wohl 

I zuerst und wird noch heute allgemein geiibt bei der 

Aufnahme von Sternspektren, indem man die Sterne 
senkrecht zur Dispersionsrichtung hin- und her- 
fiihrt. Das Laufenlassen mit Hilfe der Stunden- 
feinbewegung hat den Kachteil, daB die Spektra 
leicht streifig werden und daB bei Aufnahmen von 
Sternen oder Sternspektren mit Objektivprisma in 
grftfieren Feldern die GroBe der linearen Verbreite¬ 
rung von der Deklination des Sternes abhangt. 
Man ist daher nach dem Vorgang von Schwarz- 
schild 2 ) dazu ubergegangen, die Kassette zu be- 
wegen (Schraffierkassette). Zwei neuere Aus- 
fuhrungsformen solcher Kassetteneinrichtungen 
zeigen im Schema die beiden Abb. 74 und 75. Die 
Form der Abb. 74 ist im Laufe der spektralphoto- 
metrischen Arbeiten an der Gottinger Stern w arte 
fur die Objektivprismenapparate entwickelt 3 ) und 
zuletzt von Zeiss fur einen grofien Quarzspektro¬ 
graphen ausgefiihrt worden. Der Kassettentniger 2 
ist mit dem Kassettenauszug 1 durch einPaar Blatt- 
federn 4 verbunden, die eine strenge Parallelfiihrung der Kassette go ben. 
Ein Hebei 5 sitzt in einem Drehzapfen am Kassettentrager und stiitzt sich 
gegen eine am Trager 1 befestigte Schneide 6 und gegen die Stirn eines in 
bestimmter Form abgeschnittenen Zylinders 7; die Feder 10 sorgt fur eine 
eindeutige Anlage. Der Rand des Zylinders ist in Gestalt einer halben 



Cc-- 


Abb. 73. 

Quarzspektrograph 
von Chalonge mit ge- 
drehter Kameralinsc. 


1 ) A. Couder, Comptes rendus 1199, 197. 1933. D. Chalonge ot 10. Vashy, 
Rev. d’Opt. 13, 113. 1934. 

2 ) B. Mbyeemann und K. Schwarzschild, Uber eine Schraffierkaasotto zur 
Aktinometrie der Sterne. Astron. Nachr. 170, 277. 1906; 174, 137. 1907. CUittinger 
Aktinometrie Toil A. 

8 ) B. Mbyeemann, Z. f. Instrkde. 48, 104. 1928. 
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Links- und einer halben Rechtsschraube abgeschnitten, so daB eine am 
Ende des Hebels 5 eingelassene kleine Stahlkugel beim Umlauf des 
Zylinders abwechselnd eine schiefe 
Ebene hinauf und herunter gleitet, 
die Platte alsogleichfbrmig hin und 
her gefuhrtwird mit exakterUm- 
kehr an den Enden. 

Durch Verschieben der Schneide 
6 kann das Ubersetzungsverhaltnis 
des Hebels und damit die GrftBe 
der Verbreiterung geandert wer- 
den. Die Drehung des Zylinders 7 
erfolgt entweder kontinuierlich 
durch einen Motor 8 oder aber stufenweise iiber ein durch den Taster 9 
und eine Sperrklinke betatigtes Zahnrad. Im letzteren Pall kann man also 
einzelne Aufnahmen nebeneinandersetzen, deren Abstande durch die 
Zahl der Zahne und das Ubersetzungsverhaltnis des Hebels gegeben sind. 



Abb. 74. Verbreiterungsvorrichtung an der 
Kamera eines Quarzspektrographen. 



Abb. 75. SehraffiorkasHette von Zoiss. 


Die Erzeugung von Flachen bei Sternen erfordert Bewegung der Platte 
in zwei zucinandcr senkrcchten Richtungen und daher einen kornplizier- 
teren Mechanismus. Bei der neuon Sehrafficrkassette von Zeiss 1 ) (Abb. 75) 
besteht der Kassettentriiger aus zwei ubereinanderliegenden Flatten, die jo 
durch Pedern 5 gegen Puhrungsrollen 4 und Hebei (> gedrliekt werden. Dio 

*) AuHgofiihrt fur die Sternwarto in Leiden. Kino ahnlicshe Konstruktion bo- 
Hchreibt W. H. Christie, Astrophys. Journ. 78, 313. 1933 « Mt. Wilson Contr. 47(1. 
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Fuhrung des einen Hebelendes erfolgt je durch Gleiten einer Rolle an den 
Scheiben 9 bzw. 10, die auf Zahnradern 11 bzw. 12 sitzen. Bei Betatigung 
des Elektromagneten 15 (durch einen Uhrkontakt) wird das Zahnrad 11 
(linke Teilfigur) durch die Sperrklinke am Hebei 14 weitergedreht um 
einen Betrag, dessen GrOBe mit Hilfe der Schraube 22 durch Verstellung 
der Anschlage 20, 21 verandert werden kann. Diese Drehung bewirkt 
eine Bewegung der Kassette in der Pfeilrichtung (oben-unten). Gleich- 
zeitig mit 11 dreht sich aber die aus zwei gegeneinander versetzten Halb- 
scheiben bestehende Daumenscheibe 13 (rechte Teilfigur), gegen deren 
Rand sich der Hebei 17 legt. Wahrend einer halben Umdrehung von 11 
wird 17 durch 13 gehoben, bis die Sperrklinke in den nachsten Zahn von 
12 einschnappt, der Hebei 17 gleichzeitig gegen den Rand der zweiten 
Halbscheibe 13 fallt und dadurch 12 um ein Stuck weiterdreht; die 
Kassette verschiebt sich um einen Schritt in der Richtung links-rechts. 

Durch das Zusammenwirken beider Mechanismen erzeugt also der 
Stern eine Reihe von parallelen Punktreihen, deren Lange und Abstande 
durch die Gestalt der Scheiben 9 bzw. 10 und 13, die Stellung der An¬ 
schlage 20, 21 und durch das Ubersetzungsverhaltnis der Hebei (> gegeben 
ist. Liegen die Einzelbelichtungen geniigend dicht nebeneinander, dann 
entsteht ein gleichmaBig geschwarztes Quadrat bzw. Rechteek, das 
wahrend der Gesamtbelichtungszeit ein- oder mehrfach iiberdeckt werden 
kann. 

Damit die Bewegung in gleich groBen Schritten erfolgt, rmissen er- 
sichtlich die Rander der Scheiben 9 und 10 je Halften einer links- und 
einer rechtsgangigen Spirale (Herzform) sein, die um so naher der Form 
der archimedischen Spirale kommen, je kleiner der Radius der Rollen 
ist, die an ihnen entlanggleiten. 

Gelegentlich ist auch versucht oder vorgesehlagen worden, einfaohe 
Strichspuren 1 ) leicht auBerfokaler Sternbilder zur Photometrie zu ver- 
wenden, vorziiglich etwa bei veranderlichen Sternen oder zur Kontrolle 
der Durchsichtigkeitsanderungen der Atmosphare 2 ) (Polaris mit fest- 
stehender Kamera). 

Bei alien mechanischen Verbreiterungen handelt es sich um inter- 
mittierende Belichtung; man erhalt keine echten Schwarzungen, sondern 
Pseudoschwarzungen, die durch Intermittenzeffekte verfalsoht sein 
konnen. Es ist daher darauf zu achten, da!3 die Intensitatsstufen, aus 

J ) Vgl. E. 0. Pickering und W. P. Fleming, Ann. Harvard Coll. Ohs. 18, Nr. 7. 
1890. Ubor Vorschlago aus ncuioror Zoit vgl. M. Brendel, Vinrtt'Ijahrsschr. <1. 
Astron. C'k‘s. 45, 142. 1910; 46, 99. 1911. A. Brill, Astron. Nadir. 210,205. 1920. 
H. Buceritjs, Astron. Nachr. 247, 361. 1933. 

2 ) E. C. Pickering und W. P. Fleming, Ann. Harvard Coll. Obs. 19, Nr. 2. 1893. 
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denen die Schwarzungskurven abgeleitet werden, nach genau der gleichen 
Art aufgenommen sind, daB also nicht etwa mit der Sehraffierkassette 
gewonnene Sternaufnahmen reduziert werden kOnnen mit Hilfe irgend- 
welcher in kontinuierlicher Belichtung aufkopierten Sensitometermarken. 


§ 3. Erzeugung yon Intensitatsstufen durch Abstan dsan der ung ^ 

Von dem Gesetz, daB die Intensitat der Beleuchtung einer Flache durch 
eine punktfOrmige Lichtquelle dem Quadrat des Abstandes umgekehrt 
proportional ist, kann man bei Arbeiten im Laboratorium unter Ver- 
wendung einer optischen Bank von geniigender Lange mit Vorteil Ge- 
brauch machen. Man erhalt einwandfrei fur alle Wellenlangen gleiche 
und bei entsprechender Genauigkeit der Abstandsmessung sehr genaue 
Intensitatsstufen. Allerdings erfordert die Erfassung groBer Helligkeits- 
bereiche lange optische Banke, da die unvermeidliche Ausdehnung prak- 
tischer Lichtquellen fur die kleinste Distanz eine untere Grenze setzt. 

Auf dem gleichen Gesetz beruht die von King 1 ) im groBen Stil zur 
absoluten photographischen Photometric verwendete ,,out of focus“- 
Methode, bei der Aufnahmen der Sterne in verschiedenen Fokalstellun- 
gen gemacht werden. Voraussetzung ist auch hier ein gewisser Mindest- 
abstand vorn Fokus, der groB ist gegenuber der durch die Unvollkommen- 
heiten der Optik bedingten (vor allein von der Wellenlange abhangigen) 
raumlichen Ausdehnung des Brenn,,punktes“. King benutzt bei einem 
Offnungsverhaltnis 1:20 Stellungen zwischen 77 mm und 317 mm auBer- 
halb des Fokus. Die Abstando von dem nur ungcnau zu definiorenden 
Brennpunkt werden fur die Bcrcchnung der Flaehcnhelligkeiten zweck- 
maBig ersetzt durch die ilinon proportionalen Bilddurehmcsser. Da aber 
die Bander der Bilder selbst unscharf sind, bcgrcnzt King das Objektiv 
durch eine (|uadratische Blonde, ubcr die als MaBstal) ein Diagonalfadcn 
mit zwoi kurzen Querfaden an den Enden gespannt ist. Der linearo Ab- 
stand der Schatten dieser Faden in dem weit extrafokalen Bild ist ein 
MaB fiir den Abstand vom Bremqninkt. 

Die Aufnahmen erfolgen in der Weise, daB ein heller Stern (a Lyr oder 
a Aur) in 7 verschiedenen Fokusstellungen aufgenommen wird. Dadurch 
ist die Sehwarzungskurvo festgelegt. Die sehcinlmre Helligkcit eines 
Sternes, der in der Fokusstellung f # eine Schwarzung liefert, die der 
interj)olierten Skalen-Fokusstellung F* entspricht, wird dann offenbar 
durch (fjjt/F^) 2 gemessen. 

Da die einzclnen Intensitatsstufen zeitlich naehcinander aufgenommen 
werden nnissen, kann die Methode der Variation des Abstandes nur dann 

1 ) K. vS. Kin<j, Ann. Harvard Coll. Ohs. 59. 1912; 76. 1917. 
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angewandt warden, wenn man xnit relativ kurzen Belichtungszeiten aus- 
kommt. 

§ 4. Variation der Offnung; Blenden. 

Die Flachenhelligkeit im Bilde ist, solange die Beugung keine Rolle 
spirit, dem Quadrat des Offnungsverhaltnisses, bei vorgegebener Brenn- 
weite also dem Quadrat der Offnung proportional, wenn diese Offnung 
gleichfOrmig ausgeleuchtet ist. Die meObare Variation der Offnung ( 
blendun g des Objektivs) kann in verschiedenen Formen erfolgen. Am 
gebrauchlichsten sind aufsteckbare feste Kreisblenden oder kon- 
tinuierUch veranderliche Irisblenden. Mit groBer Genauigkeit lassen 
rich quadratische Offnungen nach dem Prinzip des Katzenaugen- 
diaphragmas verandern. Ist die Lichtverteilung im Strahlenkegel mcht 
vOllig gleichfOrmig, sondern abhangig vom Abstand von der Achse 
(Abbildungsfehler, Vignettierung), dann entsprechen die Helligkeiten 
nicht den geometrischen Offnungen. Besser sind daher Sektoren- 
blenden mit dem Mittelpunkt in der optischen Achse. LaBt man solche 
Blenden noch langsam rotieren oder verstellt sie wemgstens wahrend der 
Aufnahme mehrfach, so daB im Laufe der Gesamtbelichtung alle Teile 
des optischen Systems wirksam werden, dann werden UngleichfOrmig- 
keiten in der Lichtverteilung eliminiert, ohne daB ein Intermittenzeffekt 

dahei auftritt. .. 

Die Offnung kann auch in mehr oder wemger regelmaBig verteilte 

Stiicke aufgeteilt werden, etwa indem man vor einen groBen Spiegel eine 
Blende mit mehreren kreisffirmigen Offnungen setzt, die einzeln abgodeckt 
oder freigegeben werden kOnnen, oder indem man zu regelrechten Sieb- 
blenden iibergeht, die eine bestimmte Anzahl gleich groBer Offnungen 
von bekanntem Durchmesser enthalten. Die Verwendung von Krouz- 
gittern gehOrt grundsatzlich auch noch in diese Kategorie von Ab- 
blendungen. In den beiden letztgenannten Fallen werden allerdings bei 
sehr kleinen EinzelOffnungen die Beugungen schon wirksam. Man muB 
dann entweder so groBe Bildflachen und so unrcgelmaBig verteilte Off¬ 
nungen haben, daB alle Beugungsbilder sich iiberlagern und nur der 
Saum des geometrischen Bildes gestOrt wird, oder aber so kloino Bildor 
und so regelmaBig verteilte Offnungen, daB in der Bougungsfigur das 
Zentralbild klar getrennt ist von alien Beugungsspektren. 

In den beiden Fallen ist der Abblendungswert natiirlich vOllig ver- 
schieden. Man hat beim regelmaBigen Kreuzgitter, das aus Driihten dor 
Dicke d bzw. d' in Abstanden s bzw. s' besteht, als photo met rischo 
„Gitterkonstante“, wenn man die geometrischen Konstanten d/s - p und 
d'/s' - p' setzt, 
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fur Flaehen: 

m ( —2,5 log pp' 

(2) 

fiir Punkte: 

m p —2,5 log p 2 p' 2 

(3) 


Da die empirische Eichung fur Punkthelligkeiten nicht ganz einfach 
ist, hat man sich vielfach damit begniigt, die Gitter fur Flaehen zu eichen 
und die Gitterkonstante fiir Punkte daraus einfach mit Hilfe der theore- 
tischen Beziehung 

m P “ 2m f (4) 

zu berechnen 1 ). Diese Beziehung gilt aber nur fiir ideale Gitter; im prak- 
tischen Fall muB man mit Abweichungen rechnen, so daB es sich emp- 
fiehlt, die Gitterabschwachung fiir fokale Sternaufnahmen wirklich mit 
Hilfe punktfOrmiger Lichtquellen zu bestimmen, wie das z. B. Seaees 2 ) 
bei den fiir die Skala der Polsequenz benutzten Drahtgittern getan hat. 

Eine bei Spektrographen vielfach verwendete Form ist die Halb- 
blende Oder die Kreuzblende, durch die genau die Intensitatsstufe J 
erzeugt wird. Damit man von etwaigen UngleichfOrmigkeiten in der Aus- 
leuchtung des Objektivs freikommt, muB eine Aufnahme mit vollem 
Objektiv kombiniert werden mit zwei Aufnahmen, bei denen komple- 
mentare Halften des Objektivs abgeblendet sind. Die Halbblende wird 
am besten so ausgestaltet, daB auf die ObjektivOffnung zwei sich langs 
eines Durchmessers genau beriihrende halbkreisfOrmige Blenden gelegt 
werden, die einzeln geOffnet werden kOnnen. Die Trennungslinie muB 
bei Spektrographen in der Dispersionsrichtung liegen, damit das Auf- 
lOsungsvermtigen nicht verandert wird. Der EinfluB einer exzentrischen 
Lage der Blendenkante fallt aus dem Mittel beider Aufnahmen heraus. 
Bei der aus zwei rcchtwinkligen Sektoren bestehenden Kreuzblende ist 
ein Zontrierfehler unsehadlich. Aufnahmen in zwei urn ungefahr 90° ge- 
drehten Lagen der Blende eliminieren alle UngleichfOrmigkeiten der Aus- 
leuchtung. 

Fiir fokale Sternbilder ist die Variation der Offnung in jedCr 
der vorgcnannten For men bedenklieh, da fast stets der Charakter 
des Bildes geandcrt wird, sei es durch den verschiedenen EinfiuB der 
Abbildungsfehler (restliche Zonenfehler), sci es durch verschiedene Beu- 
gung (VergrOBerung der J^eugungsfigur bei Verkleinerung der Offnung, 
Anderung der Form der Beugurigsfigur bei Sektoren). Nur bei Verwendung 
eines sehr regelmaBigen Gitters, bei dem die Gitterkonstante so klein ist, 
daB alle Beugungsbilder klar vom Zentralbild getrennt sind, ist das bei 

So z. B. Gottingor Aktinomotrio H, S. 11. 

a ) F. H. Seares, Photographic Photometry with the 60-inch reflector of the 
Mt. Wilson Solar Observatory. AstrophyR. Joum. 39, 307. 1914 - Mt. Wilson 
Contr. 80. 
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vorgesetztem Gitter erhaltene Zentralbild beugungstheoretisch identisch 
mit dem von der vollen Offnung entworfenen Bild. 

Im EmzelfaU kann sich sehr wohl die Variation des Durchmessers 
einer kreisfOrmigen Offnung als einwandfreies Abblendungsprinzip er- 
weisen, wenn die Abbildung ideal ist, aber die theoretische VergrOBerung 
des Beugungsscheibchens sich im Bilde nicht bemerkbar macht. So hat 
Sbabbs 1 ) bei den ausgedehnten Versuchen zur Festlegung der Skala der 
Polsequenz innerhalb eines Bereiches von 150 cm bis 15 cm Offnung keine 
Abweichungen von den aus den geometrischen Offnungen berechneten 
Intensitatsstufen feststellen konnen und sogar das Prinzip des rotierenden 
Sektors anwendbar gefunden. Aber man darf dieses Resultat nicht ohne 
weiteres verallgemeinern, sondem wird von Fall zu Fall erst durch be- 
sondere Versuche die effektiven Werte der Abblendungskonstanten 
priifen mussen. 

In den angefuhrten Formen gilt auch fur die Methode der Variation 
der Offnung die Einschrankung, daB die Einzelaufnahmen nacheinander 
gemacht werden miissen. Am Harvard-Observatory 2 ) hat man bei den 
Vorarbeiten zur Polsequenz den Versuch gemacht, wenigstens Doppel- 
bilder dadurch zu erzeugen, daB man vor die Mitte des Objektivs ein 
kreisformiges Prisma von ganz kleinem brechenden Winkel setzte, so daB 
ein „prismatischer Begleiter“ unmittelbar neben dem Hauptbild 
entstand. Das Intensitatsverhaltnis der beiden Bilder sollte dann genau 
dem Verhaltnis der ObjektivOffnungen entsprechen. Es zeigte sich in- 
dessen auch hier, daB das Bild des prismatischen Begleiters photo- 
metrisch nicht identisch ist mit dem Bild eines entsprechend schwachen 
Sternes, der durch die voile ObjektivOffnung aufgenommen wurde. 

Bei Aufnahmen mit Spaltspektrographen sind Anordnungen nOtig, bei 
denen eine vollstandige Intensitatsskala durch gleichzeitige Belichtung 
nach dem Prinzip der Variation der Offnung gewonnen werden kann. Die 
einfachste Methode ergibt sich in der Variation der Spaltweiten, 
indem man den in Hohe gleichmaBig ausgeleuchteten Spalt durch einen 
Stufenspalt ersetzt. Der Umfang der Intensitatsskala ist begrenzt nach 
oben durch die erforderliche Reinheit des Spektrums, nach unten durch 
die Beugung. Die Methode ist nur anwendbar fur kontinuierliche Spektra, 
nicht fur Linienphotometrie. Kleine Intensitatsintervalle (nicht iiber 1:10) 
kOnnen damit recht genau uberbriickt werden. 

Die Werte fur die effektiven Intensitatsstufen bestimmt man zweck- 
maBig nicht durch geometrische Ausmessung der Spaltweiten, die Ver- 
falschungen durch Irradiation ausgesetzt sind, sondern unmittelbar 


J ) Siehe Anm. 2 S. 751. 

2 ) Ann. Harvard Coll. ObH. 71, 3. 1917. 
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photometrisch. Der bei den Greenwicher Beobachtungen 1 ) verwendete 
„scale spectrograph 44 hat z. B. einen dreifachen Spalt, dessen Weiten 
sich ungefahr wie 1:2:4 verhalten. Die genauen Stufenwerte wurden 
(lurch Aufnahmen mit der Halbblende ermittelt. 

Bildet man eine gleichmaBig ausgeleuchtete Blende (Abb. 76) von 
treppenfOrmiger Gestalt (Stufenblende) 2 ) durch eine Linse 0 auf eine 
Ebene P ab und schaltet zwischen Blende und Linse noch eine Zylinder- 
linse kurzer Brennweite so ein, daB F und 0 in bezug auf Z konjugiert 
sind und daB die Brechkraft der Zylinderlinse genau in der Richtung der 
Treppenstufen wirkt, dann 
erhalt man in P die ein- 
zelnen Stufen in Streifen 
auseinandergezogen, deren 
Flachenhelligkeit fur alle 
Wellenlangeninnerhalb des 
vignettefreien Bereiches 
proportional der geometri- 
schen Stufenbreite ist. 

Befindet sich in P der 
Spalt eines Spektrographen 
parallel zur Achse der 
Zylinderlinse, dann wird 
dieser Spalt in Hohe mit 
den entsprechenden Intensitatsstufen ausgeleuchtet. Man muB in diesem 
Fall nur vor dem Spalt noch eine Feldlinse einsetzen, die die Linse O 
auf das Objektiv des Spektrographen abbildet, und muB sorgfaltig 
darauf achton, daB im Spektrographen keine Vignetticrung auftritt 3 ). 

Schattenblende kOnnte man eine Anordnung nonnen, die Hirscii 
und Schon*) vorgeschlagon habon fiir die Photometric von Spektral- 
linien. Sie setzen in den Strahlengang zwischen Linse und Bild eine 
Halbebene als Blonde cin, die durch Vignettierung cincn Intcnsitats- 
abfall im Bildc senkrecht zur Richtung der Blondenknnte bowirkt. Wird 



Abb. 76. Stufonblondo naoh G. Hansen. 


*) Groorrwich ObsorvatioiiH of Colour TomponituroH of Stars. 19.T2. 

2 ) G. Hansen, Z. f. Pliys. 29, 356. 1924. Din von K. Erkkichs, Z. f. Phys. 
35, 524. 1926 fiir Gittorspoktrographon angogobono Anordnung beruht auf dom 
gleichon Prinzip, untor AuHniitzuug dos Ast-igmnf iwinufl dos Gittors iti dor Rowland- 
Aufstollung. 

8 ) Rechnung boi A. v. HiprKL, Ann. Phymk 80, 672. 1926 und K. Sohaoht- 
schabel, Ann. Physik 81, 929. 1926. 

4 ) R. v. Hirsch und M. Schon, Z. f. Astrophya. 1, 164. 1930. Ein Ahnliohos Prin¬ 
zip hat schon King boisoinom orston ^wodgo-apparatus 44 vorwondot. Ann. Harvard 
Coll. Obs. 59, 2. 1912. 

Hamlb. d. Kxpcrlmontnlphyslk, Bd. XXVI. 48 A 
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der Strahlengang am Ort der Linse durch eine Rechteckblende begrenzt, 
deren eines Seitenpaar parallel zur Schattenblende ist, dann ist der 
Intensitatsabfall im Bilde linear. Man kann also auf diese Weise Spektra 
erzeugen, in denen die Intensitat senkrecht zur Dispersionsrichtung, d. h. 
langs jeder Linie, linear abfallt. Der Nullpunkt fur die Messung der Ab- 
stande ist als Stelle der Schwarzung Null nur unsicher zu bestimmen, 
ahnlich wie der Pokus bei der Methode von King. Er wird besser rechne- 
risch ermittelt aus der Bedingung, daB die aus verschiedenen Schwar- 
zungen abgeleiteten Intensitatsverhaltnisse bei richtiger Wahl des Null- 
punktes unabhangig von der Schwarzung sein miissen. 


§ 5. Das Rohrenphotometer. 

Das Prinzip der Erzeugung von Intensitatsstufen durch geometrisch 
verschieden groBe Offnungen liegt auch dem Rohrenphotometer (besser 
ROhrensensitometer) zugrunde, das in iiberaus bequemer Weise ge- 
stattet, eine Platte mit Schwarzungsmarken zu versehen. Die Skala der 
Yerkes Aktinometrie 1 ) ist auf diese Weise gewonnen worden. 

Die Vorderseite des Rohrensensitometers bildet eine Platte mit ver¬ 
schieden groBen Offnungen. Auf der Rtickseite befindet sich cine Platte 
mit gleich groBen Offnungen, die je den Offnungen auf der Vorderseite 
gegemiberstehen. Durch innen gut geschwarzte Rohren ist dafiir gesorgt, 
daB jede Offnung auf der Riickseite nur direktes Lieht von der gegen- 
iiberliegenden Offnung erhalt. Wird die Vorderseite gleichmilBig diffus 
beleuchtet, dann erhalten die Offnungen der Riickseite Belcuchtungen, 
deren Intensitaten den Plachen der Offnungen (Durchrnesser D) auf der 
Vorderseite proportional sind. Voraussetzung fur die Gtiiltigkeit des Ge- 
setzes ist, daB die Durchrnesser D klein sind gegen die Lange 1 der Rohre. 
Man hat allgemein 2 ), wenn mit Q das Verhaltnis der Belcuchtungen 
durch zweiOffnungen mit den Durchmessern D m und D^bezcichnet wird: 


Q * I m /In (D m /D n ) 2 • k , 

1 + (D n /2l) 2 
K = 1 + (D in /2l) 2 

oder fiir D m >D n : 

k = l-(D m /21) 2 . 


(• r >) 

(«) 

(7) 


Soil 1-k kleiner als 0,01 sein, so muB also D JT1 /2l kleiner als 0,1 gewiihlt 
werden, d. h. die Rohrlange muB etwa 5mal so groB sein wie der Durch- 
messer der grOBten Offnung. 


x ) I. A. Parkhiirst und P. C. Jordan, Astrophys. Joum. 26, 244. 1907. 
2 ) A. Hnatek, Z. f. Phys. 39, 927. 1926. 
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Die gleichmaBige Beleuchtung der Lochplatte erfolgt entweder mit 
zerstreutem Himmelslicht (Parkhttrst), wobei man fur astronomische 
Anwendungen zwar den Vorteil hat, daB die spektrale Zusammensetzung 
des Lichtes einigermaBen der des Sternlichtes entspricht, aber die wech- 
selnde Intensitat des Himmelslichtes die zur Erzielung der richtigen 
Schwarzungen nOtige Belichtung unsicher macht. Besser benutzt man das 
entsprechend gefilterte Licht einer Lampe, das durch mehrfache Milch- 
glasscheiben geniigend zerstreut wird. Die letzten Reste etwaiger Un- 
gleichfOrmigkeiten in der Beleuchtung ktinnen auch dadurch unschad- 
lich gemacht werden, daB man den ganzen PhotometerkOrper um seine 
Langsachse rotieren laBt (Abb. 77). 

Die Verwendung des Rohrenphotometers zum Aufkopieren von 
Schwarzungsmarken flir astronomische Photometrie unter- 



liegt zunaehst ganz allgcmein dem Bedenken, das jede Methode trifl't, 
boi dor die Schwarziingsmarken zu anderer Zeit und an andorom Ort 
aufkopiort werden als die Aufnahmen, zu deren Roduktion sie dionen 
sollen. Dariiber hinaus entstehen noeh Nehwiorigkeiten, wonn die Markon 
Heharf begrenzt und von anderer Korin und (irttlJc Hind als die zu photo- 
metrierenden Bilder. Khkkiiard ist gerade beim Ntudium von solution 
Rohrenphotometerinnrken auf die Abhangigkeit der Nchwarzung von dor 
CJrOBo der gesohwarzton Klnehe aufniorksnm geworden. Man kann sieh 
hier unter Umstanden dadurch helfen, daB man die ])hotographische 
Platte nieht unmittelbar anliegen liiBt, sondern <lio AustrittsOfTnungon 
des Hensitometors noch eininal abbildet 1 ). 

Boi Beaehtung der ntttigen VorsiehtHniaBregeln stellt das Rtthrcn- 
photometor ohne Zweifel das bequemste, am leichtesten zu eichende und 

l ) H. Zanstka, JPubl. I)om. AstmphyH. Ol>s. Victoria 4, 209. 1931, benutzt dioso 
Methodic zur Krzou'gung von Markon fur die Photometric planotarischer Nobol. 
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genaueste Instrument zum gleichzeitigen Aufkopieren einer vollst&ndigen 
Intensitatsskala dar. Wenn zu befiirchten ist, daB die mikrometrische 
Ausmessung der OfEnungen durch Irradiation verf&lscht ist, kann man 
sie durch Ausmessung einer harten photographischen Kontaktkopie der 
Lochplatte erganzen, bei der die Irradiation im umgekehrten Sinne wirkt. 
Bei der Anordnung auf der optischen Bank wie in Abb. 77 ist es auBer- 
dem ein leichtes, die Lochreihe unmittelbar photographisch zu eichen 
durch Variation der Beleuchtung unter Ausniitzung des Abstandgesetzes. 

Handelt es sich um die Photometrie kleiner Flachen (extrafokale 
Sternscheibchen, kleine Nebel), dann wird man den Marken die gleiche 
GrtiBe geben wie den Objekten. Sollen dagegen grOBere Fl&chen photo- 
metriert werden (Sonnenscheibe, extrafokale Sternhaufen), dann kann 
man umgekehrt aus der zu photometrierenden Fl&che bei der Aufnahme 
durch entsprechend vorgesetzte Lochplatten kleine Stuck© von der 
GrOBe der Marke ausblenden 1 ). 

Fur die Photometrie fokaler Sternbilder Oder Spektrallinien diirfte das 
Rtthrenphotometer kaum in Frage kommen, da es schwer sein wird, 
Marken zu erzeugen, die diesen Objekten vergleichbar sind. 

§ 6. Objektivgitter. 

Das regelmaBige Parallelstabgitter ist zur wichtigsten Grundlage 
absoluter photographischer Photometrie innerhalb astronomiseher Auf- 
gabenstellungen geworden. Wir sehen darin heute fast das einzige Hilfs- 
mittel zur Erzeugung von fur all© Wellenlangen gleichen Intensit&ts- 
stufen unmittelbar bei der Aufnahme selbst. 

Trifft eine monochromatische ebene Welle der Wellenlange A senkrecht 
auf ein Beugungsgitter, das aus gleich langen parallelen Driihten der 
Dicke d in gegenseitigen Abstanden s besteht, so ist die Intensit&ts- 
verteilung im Beugungsbild in einer Ebene parallel zur Gitterebene und 
senkrecht zur Richtung der Drahte gegeben durch: 

T'_T ? in2 “ 

0 a 2 ’ N 2 sin 2 f/> ’ ' 

wo n , . . 

^ (s + d)-sm# (9) 

die Period© des Gitters und 

a-^s-sin# (10) 

die Period© des einzelnen Spaltes, $ die Beugungsrichtung, N die Anzahl 
der Drahte und I 0 die Intensitat im Zentralbild (Bild 0 u,r Ordnung) ist. 

*) F. S. Hogg, Bull. Harvard College Obs. 870. 1929. 
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Bei einem kreisfbrmig begrenzten groben Gitter, wie es in der Anwen- 
dung vor dem Objektiv in Betracht kommt, ist die Beugungsfigur kom- 
plizierter. Die Verhaltnisse sind von Bucerius 1 ) genauer durchgerechnet 
worden, wobei sich zeigte, daB bei geniigend groBer Anzahl der Drahte 
(N ungefahr 100) und wenn die Zwischenraume s nicht wesentlich groBer 
sind als die Drahtdicken, unbedenklich mit Formel (8) gerechnet werden 
kann. Ersetzt man die kreisfOrmige Offnung durch eine treppenfbrmige, 
so daB die Spalten rechteckig begrenzt sind, dann gilt die Formel all- 
gemein, unabhangig von der Zahl der Drahte. Der Genauigkeit wird im 
allgemeinen eine Grenze gesetzt nicht durch die Abweichungen der 
Formel von der strengen Theorie, sondern durch die UnregelmaBigkeiten 
der Drahtdicken und Zwischenraume bzw. durch die Genauigkeit, mit 
der das Gitter praktisch ausgemessen werden kann. 

Die Beugungsmaxirna liegen symmetrisch zum Zentralbild in den 
Abstanden 


<j «f-sin# - (f/c)nA, n -1,2,..., (11) 


wo f die Brennweite des Objektivs und 


c* s i d 


( 12 ) 


die geometrische 
die Intensitat 


,,Gitterkonstante“ ist. Das Maximum 

dn 2 ( ' . njr) 

'sid / 

l:,h*' 


i i i 

1 n *0 (i > 1 1) 


n lor Ordnung hat 
(IB) 


Bezeichnet man noeh mit I die Intensitat des Bibles ohne (jitter (voile 
ObjektivOfTnung), so ist 


In (irOBonklassen und aufdie voile (HTnung (I 1, m O) bezogen ist also 


in, 


51 log n jr-log sin* utt J, n 1,2, 


(15) 


und 


m () 5 log (s/e) (10) 

2,1 On jrd ,s x /4 _, 

( * ot ^( ( . MJT ) ■ ( 17 ) 

Bei dem huh Dnihten i m Abstain! der Drahtdicke (s d c/2) bestehenden 


m, 


*) II. lilM'KHlUH, Theorie <h's ()hjektiv'filters, Astron. Niiehr. 246, 10112. 
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sog. Normalgitter, das Hertzsprung 1 ) zur Festlegung der photo- 
metrischen Grofienskala vorgeschlagen hat, ist 


und 


I„-0 fur n = 2 r 
--"=0 fiii n = 2 p +1. 


(IS) 

(19) 


Alle Spektren gerader Ordnang verschwinden; die Spektren ungerader 
Ordnung haben maximale Intensitat. Die Berechnung der Intensitaten 
aus dem geometrischen Verhaltnis s/c wird durch eine ungenaue Kennt- 
nis der Drahtdicken und Zwischenraume nur wenig beeinflubt. Hkrtz- 
sprungs Vorschlag besteht daher darin, die Stufe 

m 1 = 2 , !‘486 (20) 

des Normalgitters zur Festlegung der photographisohen Kkala zu be- 
nutzen. 

Dreht man ein (litter, das aus gut zylindrischen und gleichmabig in 
einer Ebene liegenden Drahten besteht, uni eine A eh ho parallel zu den 
Drahten urn einen Winkel / i , so verkleinern sieh die wirksamen Npalt- 
weiten s im Verhaltnis des cos des Drehwinkels, wiihrend die Projek- 
tionen der Drahtdicken unverandert bleiben. Man erluilt ein (Jitter, (les¬ 
sen photometrische Eigenschaftcn (lurch das Verhaltnis soos///(d i sens//) 
bestimmt sind. Man kann also auf diese Weise kontinuierlich verander- 
liche Intensitatsstufen herstellcn 2 ). 

Die Tabelle 20 enthalt einige Angaben (iber (litter mit versehiedenen 
Konstanten. Aus 

! . s I I . (1 

j sin , n n ■ sin . nn , (21) 

s I (I i I s i (1 v ' 


folgt, dab komplementare (Jitter (cl. h. solclio, bei denen Drahte und 
Zwischenraume vertausehte Rollon haben) identische Beugimgsersehoi- 
nungen haben. Die Werte fiir m,, m 2 , m :t sind daher die gloichen fur die 
linken und die rechten Argumente s/(s i d). Dagegen gelten die Werte fur 
m () nur fiir die jeweils unmittelhar danebenstehende Argumentspalte. 

Die praktisehe Ausfiihrung eines (Jitters fiir den groben Quarzspektm- 
graphen der (Jottinger Stern warte zeigt Abb. 78. Die (Jit teriassung ist 
aus Flektron gegossen. Die Drahte aus mm oxydiortom Konstnntan 
werden durch Ntahlspindeln von 0,0 nun (Jaughohe gefiihrt. Die Be- 
spannung crfolgt so, dab das (Jitter zunachst vollstandig ,,ge\vi<*Uelt“ 
wird. Naeh Festlegung der Drahte an heiden Enden wird die ruekwnrtige 

') K. H nitTZsnui no, Astron. Nadir. 186, 177. MHO. 

“) H. Duenmus, Uhordas Drdi^ittor und sumo Anwnidun^ zu dn<-r Uonl inuicr- 
Jidion Photometric*, Astron. Nadir. 247, 801. 1982. 
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Tabelle 20. Photometrische Gitterkonstanten. 


H 

S - t~ (I 

in o 

nil 

in 2 

ni 8 

m 0 

s 

s + (l 

0,95 

0,1 12 

0,51 

0,54 

0,59 

6,50 

0,05 

0,94 

0,135 

0,12 

0,10 

0,23 

0,1 1 

0,00 

0,93 

0,158 

5,79 

5,84 

5,94 

5,78 

0,07 

0,92 

0,181 

5,51 

5,58 

5,09 

5,48 

0,08 

0 , 91 

0,205 

5,20 

5,35 

5,50 

5,23 

0,09 

0,90 

0,229 

5,04 

5,14 

5,33 

5,00 

0,10 

0,89 

0,253 

4,84 

4,97 

5,20 

4,79 

0,1 l 

0,88 

0,278 

4,00 

4,81 

5,09 

4,00 

0,12 

0,87 

0,303 

4,49 

4,08 

5,00 

4,43 

0,13 

0,80 

0,328 

4,34 

4 , 5(1 

4,94 

4,27 

0,14 

0,85 

0,353 

4,20 

4,45 

4,90 

4,12 

0,15 

0,84 

0,379 

4,07 

4,30 

4,88 

3,980 

0,10 

0,83 

0,405 

3,952 

4,28 

4,87 

3,848 

0,17 

0,82 

0,431 

3,841 

4,21 

4,89 

3,724 

0,18 

0,81 

0,458 

3,737 

4,15 

4,92 

3,000 

0,19 

0,80 

0,485 

3,040 

4,10 

4,98 

3,495 

0,20 

0,79 

0,512 

3,549 

4,00 

5,00 

3,389 

0,21 

0,78 

0,540 

3,404 

4,03 

5,1 0 

3,288 

0,22 

0,77 

0 , 51)8 

3,384 

4,01 

5,28 

3,192 

0,23 

0,70 

0,590 

3,309 

4.00 

5,44 

3,099 

0,24 

0,75 

0,025 

3,238 

3,99 

5,02 

3,010 

0,25 

0,74 

0,054 

3,172 

4,00 

5,85 

2,925 

0,20 

0,73 

|| 0,084 

3,1 10 

4,01 

0,12 

2,843 

0,27 

0,72 

0,714 

3,052 

4,03 

0,40 

2,704 

0,28 

0,71 

ji 0,7 14 

2,997 

4,00 

0,88 

2,088 

0,29 

0,70 

! 0,775 

2,940 

4,10 

7,42 

2,015 

0,30 

0,09 

0,800 

2,898 

1,15 

8,18 

2,544 

0,31 

0,08 

| 0,838 

2,853 

4,21 

9,38 

2,475 

0,32 

0,07 

1 0,870 

2,81 1 

4,28 

12,38 

2,408 

0,33 

0,00 

0,903 

2,772 

4,30 

10,88 

2,343 

0,34 

0,05 

0,930 

2,730 

4,45 

8,90 

2,280 

0,35 

0,04 

0,909 

2,703 

4,50 

7,89 

2,219 

0,30 

0,03 

1,003 

2,072 

4,08 

7 22 

2,159 

0,37 

0,02 

1,038 

2,044 

4.81 

0,73 

2,101 

0,38 

0,01 

1,073 

2,018 

4,97 

0,34 

2,045 

0,39 

0,00 

1,109 

2,595 

5,1 1 

0,02 

1,990 

0,40 

0.59 

1,110 

2,57 1 

5,35 

5,77 

1,930 

0,41 

0,58 

1 1,183 

2,555 

5,58 

5,50 

1,884 

0.42 

0,57 

1,221 

2,539 

5,84 

5,38 

1,833 

0,43 

0,50 

1,259 

2,524 

0.10 

5,24 

1,783 

0,44 

0,55 

1,298 

2,5 1 2 

0,54 

5,1 2 

1.734 

0,45 

0,54 

' 1,338 

2,503 

7,01 

5,03 

1,080 

0,40 

0,53 

[ 1,379 

2,4 95 

7,03 

4,90 

1,040 

0,47 

0,52 

1,420 

2,490 

8,50 

4,91 

1,594 

0,48 
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Tabelle 20 (Fortsetzung). 


s 

s + cl 

m 0 

0,610 

1,402 

0,606 

1,484 

0,504 

1,488 

0,603 

1,492 

0,502 

1,497 

0,501 

1,501 

0,500 

1,505 


mi 

ni 2 

2,487 

10,00 

2,480 

11,51 

2,480 

12,00 

2,480 

12,04 

2,480 

13,00 

2,480 

15,00 

2,480 

00 



m 0 

4,88 

1,549 

4,87 

1,527 

4,87 

1,523 

4,87 

1,518 

4,87 

1,514 

4,87 

1,510 

4,87 

1,505 


H 

S l (1 

0,490 

0,405 

0,400 

0,407 

0,498 

0,400 

0,500 


Partie abgeschnitten. Die Spindeln konnen (lurch Stellschrauben in dor 
Drahtrichtung verschoben werden; dadurch erhalten die Drahte lhro 
endgultige Spannung. 

Bei der Verwendung der Stufe m 0 , d.h. von Aufnalunon nut mid ohno 
(Jitter, istVoraussetzung ein (Jitter, bei deni nieht das Zontralbild (lurch 



Abb. 78. Obj(‘Ut.iv^iU<'r fiir <*inn Prismrnkumrrn. 

Kn*io Off m mg 100 mm, Dmht-dickn 0,3 mm, (iitti'i-konslunlr 0,0 mm. 

naheliegende (leister odor (lurch Dherlagerung unregclinalJigrr Bcugungcn 
gestOrt wird. Die Aiifnahinon erfolgcn dann alicr zcitlich naehoinnndor 
und aind wegcn der verschicdcncn Abblciidung u. U. vcrschicdcn stark 
verschleiert. Der eigentlichc Vortcil des (litters tritt erst zulage, wenn 
man die Skala auf die Different Zontralbild -Weitenhild erster Ordnung 
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Abb. 71). ObjeUti vprismennut’nnlimen von tttemon i mi( untl ohne (biter 1 ). 


S t e r n c: 
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(m 1 -m 0 ) griindet, d. h. nur Aufnahmen mit vorgesetztem Gitter ver- 
wendet. Man verliert dann zwar an Lichtstarke (namlich m 0 ), aber alle 
Aufnahmen sind gleichzeitig unter identischen Bedingungen gewonnen 
und man hat vor allem keine verschiedene Wirkung des Schleiers zu 
befiirchten. 

In der Kombination mit einem Objekti vprisma (]>rism-cross- 
grating) unterliegt die Verwendung des Gitters keinem Bedenken, gleich- 
viel, ob man Bildstarken unverbreiterter Aufnahmen oder Schwarzungen 
verbreiterter Aufnahmen miBt; vorausgesetzt allerdings, daB man ein 
,,ideales“ Gitter hat, bei dem die UnregelmaGigkeiten ein bestimmtes 
MaB nicht iiberschreiten. Man erhalt Bilder von der Art der Abb. 70, in 
denen fur jede Wellenlange das Intensitatsverhaltnis das gleiche und nur 
durch die geometrischen Eigenschaften des Gitters bestimmt ist. Die 
durch Uberlagerung der normalen Gitterdispersion des Prismas bedingte 
Kriimmung der Seitenspektren bereitet hochstens bei der Registrierung 
Schwierigkeiten, weil sie eine sorgfaltige Querfuhrung der Spektra beim 
Durchlaufen erfordert. Fur die Auswertung soleher Aufnahmen ist ein 
Plattentisch mit guter Feinbewegung erforderlieh, wie ihn Under die 
meisten Registrierphotometer nicht von vornherein besitzen. 

Anders liegen die Verhaltnisse bei Aufnahmen von Sternen im 
integrierten Licht mehr oder weniger breiter Spektrnlhereiche, da 
die Seitenbilder infolge der Dispersion des Gitters kurze Spektra, bei 
fokalen Aufnahmen also nicht verglei(‘hbar mit normalen Ntcrnbildern 
sind. Beim (Jitter ist die Dispersion der mittleren Ablenkung proportional. 
Da man mit Riicksicht auf die gegenseitige Beeinllussung (lurch photo¬ 
graphische Effekte eincn gevvissen Mindestabstand der Bildriinder ein- 
halten muB, ist auch die linearc Ausdelinung der Seitenbilder festgelegt. 
Bei der iiblichen Wahl dor Gitterkonstante (c etvva Brenn- 

weitc) liegen die Bilder erster On lining fur die Wellonlangen Boon, 4000, 
... A in den Abstiinden 0,5, 0,4. . .mm vom Zentralbild. Dir Grenzen des 
photographisehen Bildes (aster Ordnnng (,4000 X- 5000) liegen also in 
0,4() und 0,5 mm Entfernung von der Mi tie; die Gesamt hinge des ttpok- 
trmns ist etvvas groBer a Is 0,1 nun, allerdings mit merkliehem lutensitnts- 
abfall nach beiden Seiten. Geht man bei der Anfnahine so woit aus (Inn 
Eokus heraus, daB das Zerstremmgsseheibohen auch mindestens 0,1 mm 
groB wil'd, dann werden die Seitenbilder erster Ordnnng s(‘hr nahe* kreis- 
rund (vgl. Ahh. <S0), mit Ideinen Verlangerungen in der I Ospersions- 
richtung des (Jitters, und die Sehwammg ihrer Mitte, die (lurch Ober- 
lagerung aller Wellenlangen hervorgerufen wird, kann als praktiseh 
auf die gleiche Weise erzeugt betraehtet werden wie die <los Zentral- 
bildes. 
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In dieser Form ist die Gittermethode von H ertzsprung vorgeschlagen 
und von ihm und anderen mit Erfolg zur Ableitung einwandfreier photo- 
graphischer Skalen angewandt worden. Fiir Bildstarkenmessungen foka- 
ler Bilder im integrierten Licht dagegen wire! man sich der Seitenbilder 
nur mit groUem Vor- 

behalt bedienen diirfen. • 

Auf keinen Fall kann 
man eine absolute Skala 
dam it aufstellen dureh 
unmittelbare V or wen - 
dung der geometrischen 
Gitterkonstan ten, son - 
dern mu 13 die photo- 
graphiseh -effekti ve 
Gitterkon h tan te fur das gewahlte Beobaehtungsverfahren (In¬ 
strument, IMattensorte, Mel3verfahrcn) bestimmen. Man mu 13 uberdics 
damit reehnen, da(3 die (Jitter,,konstante“ als abhangig von der Sebwar- 
zung und dem Spektraltyp der Sterne gefunden wird; wornit ihre Ver- 
wendung fiir die Grundlegung photometriseher Systeme nntiirlieb in 
Frage gestellt ist. 


1 


m m 


Abb. SO. 


Ext.mfokale Gittmiufnahmnn von Storn on 
(H k iitzs r it i t n ( j ) • 


§ 7. Methoden zur Gittereiehung. 

Der wesentliebe Vorteil des Ibirallelst-abgitters ist, dab sieb die photome- 
triseben Verbaltnisse tbeoretiseb a,us den geometrisehen bereehnen lassen. 
Die geomet risebe (Jitt-erkonstante s/(s -i <l) bestimmt eindeutig (Iio pboto- 
metriseben Konst-anten, d. b. die Intensitaten der llikler der verschie- 
denen Ordnung im Verhaltnis zum Zent ralbild. Bei der Anwendung er- 
geben sieb ind(‘ss(m gewisse Sehwierigkeiten. Finmal ist- die Ausmessung 
cities (Jitters aus diinnen St-aben bzw. Drabten (d ist im allgcmcincn 
von der Ordnung f/2000) systemat-ischcn Fehlern imtenvoiTen (Irradia¬ 
tion), dureb die das Verhaltnis s/d verfalseht wird. Zum andern aber ist 
es sebr sehwcr, den (Jit-tern den boben Grad von Kcgclnm(3igkeif zu 
geben, der erforderlieb ist, urn Geister mid Strenlieht dureb u n regel- 
mai3ige Beugungen miter die gewiinsebte Felilergrenze zu driicken. 

Kh empliehlt sieb da her in jedem Fall, das (J it t <m- niebt nur geometriseh, 
sondern atieb energet iseb und unmittelbar photograpbiseb in der Ge- 
brauebsanordmmg zu eieben. Was man letzten Elides branch!, ist , worauf 
sehon hingewiesen wurdc, die pbotogmpbiseb-elTektive G ittorkonstantc 
fiir (bis Aufnahme- und Auswertverfabren, innerhalb (lessen das (Ji11c k r 
zur Skalenbestimmung herangezogen wird. 
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Die Ausmessung der Drahtdicken und Zwischenraume mit 
dem Mikrometer eines PlattenmeBapparates kann man von dem EinfluB 
der Irradiation weitgehend befreien, wenn man durch gleichzeitige Be- 
lenchtung von oben und von unten den Kontrast zwischen Drahten und 
Zwischenraumen so gering wie mOglich macht. Wesentlich ist eine Be- 
leuchtung, die alien Drahten das gleiche Aussehen verleiht, damit nicht 
durch variable Reflexe die Messungen verfalscht werden. 

Man hat auch vorgeschlagen, von dem Gitter eine harte photographi¬ 
sche Kontaktkopie herzustellen, bei deren Ausmessung die systematischen 
MeBfehler hinsichtlich der Drahte und der Zwischenraume ihre Rolle 
vertauschen. Indessen ist zweifelhaft, ob die Fehler quantitativ die glei- 
chen sind bei der Einstellung auf den Rand eines zylindrischen Drahtes 
und auf den Rand eines photographischen Bildes. Als Beispiel fur die 
GroBenordnung der Fehler, die bei der Ausmessung auftreten, ent- 
nehmen wir einer Untersuchung von Wempe 1 ) die folgenden Zahlen. 



s 

d 

h/(s 1 (1) 


m r m () 

Negativ 

0,579 mm 

0,622 mm 

0,482 

2",'489 

0'!'90+ 

Positiv 

0,638 mm 

0,563 mm 

0,531 

2,496 

1,121 

MittoL 

0,608 mm 

0,593 mm 

0,500 

2,486 

1,007 

Dirokt 

0,628 mm 

0„ r )73 mm 

0,523 

2,491 

1,083 


Die Auswirkung der systematischen MeBfehler auf die gewOhnlich 
benutzte ,,kleine Gitterkonstante“ (m,-m 0 ) ist erheblich. Selbst das 
Mittel aus Positiv und Negativ wcieht von dem Ergebnis der direkten 
Ausmessung noeh urn 7°/ 0 ab, ohne daB man entseheiden kdnnte, wel- 
chem Wert der Vorzug zu geben ist. 

Wenn die Drahte gut zylindrisch sind und alle in einer Ebene liegen, 
dann kann man mit verhaltnisrnaBig geringem Arbeitsaufwand die geo- 
metrische Gitterkonstante in einer einfachen photometrisehen Anord- 
nung als Drehgitter bestimrnen 1 ). Das (Jitter wir’d auf einem mit Kreis- 
teilung versehenen Drehtisch in einem paralleled Stralilengang so rnon- 
tiert, daB die Drahte parallel zur Drehachse liegen. Bestimmt man dann 
(lurch Intensitatsmessung den Winkel « () , uni den man das (Jitter gegen 
die Normalstellung drehen muB, damit vollige Verdunkelung eintritt, 

so hat man ( iy(s i d) cosu 0 . (--) 

Infolge der (Jitterfehler wir’d man in der Stellung a {) nicht vollige Dunkel- 
heit erreichen, so daB die einfache visuelle Beurteilung dcs durchfallenden 

i) J. Wmmpk, /. f. Astrophys. 5, 154. 1932 - Veroff. Univ.-Strmw. (iott in^< n 28. 
Ahnlichc Zahlen lindet neuenlings W. Nchaiiij, Vcroff. I^c k i llcfl VI. 193(1. 
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Liohtes den Winkel a, nicht mit hinreichender Genauigkeit ergibt. MiBt 
man dagegen fur zwei Stellungen a x und a 2 das Verhaltnis der Intensi- 

taten, so gilt ■ T 

11 _ (l-cosap/cosa!) 2 

1 2 (l-cosa 0 /cosa 2 ) 2 ' 

oder fr—~ 

coBa 0 - — -. (24) 

sec seca 2 


Die Obereinstimmung der durch Kombin^ition verschiedener Werte- 
paare von a abgeleiteten Werte fur a 0 gibt eine erwiinschte Priifung fur 
die RegelmaBigkeit des Gitters. Wenn allerdings dabei das Gitter sich 
als unregelmaBig erweist, dann ist die Anwendbarkeit dieser Eichmethode 
in Prage gestellt, da ersichtlich die Schwankungen senkrecht und parallel 
zur Gitterebene beim Drehgitter in ganz anderer Weise wirksam sind als 
bei normalem Lichteinfall. 

Eine unmittelbare Bestimmung des Abblendungswertes und der In- 
tensitatsverhaltnisse der Seitenbilder zum Zentralbild kann im Labora- 



-•- 300cm -—-- -- 150cm - 

Abb. 81. Anordnung zur energotischen Gittoreichung im Laboratorium. 


torium mit Hilfe von Photozellen oder Thermoelementen vorgenommen 
werden (energetischeEichung). Als Lichtquelle ist dabei der Austritts- 
spalt eines Monochromators zu wiihlen; denn nur dann erhalt man wohl- 
definierte Seitenbilder von der gleichen Breite und Intensitatsverteilung 
wie das Zentralbild, wahrend bei nicht geniigender Monochromasie die 
Seitenbilder infolge der Dispersionswirkung des Gitters verbreitert sind. 

Abb. 81 gibt schematisch eine solche Anordnung flir energetische 
Gittereichung wieder. S x ist ein langbrennweitiger Parabolspiegel, der 
als Kollimator mit einem Offnungsverhaltnis 1:20 etwa 2-3° auBerhalb 
der Achse benutzt wird, so daB Koma und Astigmatismus das Bild nicht 
merklich verderben. S 2 , ein Parabolspiegel mit dem Offnungsverhaltnis 
1:10, wird unter Zuhilfenahme eines Planspiegels S 3 streng in der Achse 
benutzt und entwirft in Verbindung mit S x ein Bild des Austrittsspaltes 
des Monochromators M auf dem Prazisionsspalt Sp vpr der Photozelle P. 
Im parallelen Lichtweg zwischen S x und S 2 steht fest die Blende B, die 
den Strahlengang eindeutig begrenzt. Das Gitter G, dessen Drahte 
parallel zum Spalt des Monochromators stehen, kann auf einer Schiene 
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mit Anschlagen in den Strahlengang geschoben werden. Durch Fein- 
drehung des Spiegels S 2 werden nacheinander die einzelnen Beugungs- 
bilder auf den Spalt Sp gebracht; dadurch sind fiir jedes Bild die Ab- 
bildungsbedingungen streng identisch. 

MiBt man einerseits den Abblendungswert I 0 , andererseits die Stufen 
I n /I 0 , so hat man in der Genauigkeit, mit der die Bedingungen 


I n sin 2 n7r yi 0 /I 
_ 


n -I s 2, 


(25) 


n 2 7c 2 I 0 /I 

erfiillt sind, ein ausgezeichnetes MaB fur die Giite des Gitters. Nimmt 
man die Messungen auBerdem bei festem Spalt des Monochromators mit 
verschiedenen Weiten des MeBspaltes Sp vor, dann ist die geringere oder 
grOBere Abhangigkeit der gemessenen Intensitatsverhaltnisse I n /I 0 von 
der Spaltweite ein MaB fiir das zwischen den Spektren infolge von 
Geistern und unregelmaBiger Beugung vorhandene Streulicht. Bei den 
Messungen ist allgemein darauf zu achten, daB das durch die Apparatur 
selbst, vor allem durch die Spiegel, erzeugte Streulicht bestimmt und 
rechnerisch beriicksichtigt wird 1 ). 

Nach einem Vorschlag von Hertzsprung kann man die photo- 
graphisch-effektive Gitterkonstante unmittelbar mit deni In¬ 
strument bestimmen, mit dem in Verbindung das Gitter verwendet wer¬ 
den soil, wenn man Aufnahmen mit und ohne Gitter kombiniert, unter 
Ausniitzung der Kenntnisse von den theoretischcn Eigensehaften des 
Gitters. Beim Normalgitter z. B. variiert, wie oben bereits bemerkt, die 
Stufe m x nur wenig mit d/s, kann also aus einer verhaltnismaBig groben 
Ausmessung des Gitters mit groBer Sicherheit bestimmt werden. Auf¬ 
nahmen mit und ohne Gitter geben die fiir die Reduktion der (Jitter- 
beobachtungen notige Stufe n^-mo (die ,,klcine“ Gitterkonstunte) als 
Funktion der Stufe 


k (,, -m 1 -m 0 « (mi)lh ‘“ ,r + J,ni , (20) 

1 + ( ' n ' ) 

\m 1 -m 0 /h O() |, 

wo fur (mj)^ der aus der geometrischen AusmcHsung folgende Wert 
einzusetzen ist, fiir ( 1 ) das ausden Aufnahmen abzuleitendc Ver- 

V in i-nio/boob 

haltnis der beiden Intensitatsstufen, wahrend /dnij den EinfluB der Un- 
regelmaBigkeiten des Gitters auf das Bild erster Ordnung beriicksichtigt. 
Das Verhaltnis m 1 /(m 1 -m 0 ) gewinnt man aus den Beobachtungen, in- 
dem man die Schwarzungskurven aus Zentral- und Seitcnbild ableitet 

*) Einzelheiten dariibor wird Horr Wempe in einor domn&chst crHchcixicndon Vor- 
fiffentlichung dor Oottingor Stomwarto gobon. 
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(wobei willktirlich nij-mo-^OO gesetzt wird) und aus diesen fur die 
Schwarzungen der Aufnahmen ohne Gitter die zugehOrigen m entnimmt. 

Der EinfluB der GitterunregelmaBigkeiten ist theoretisch von 
Pannekoek 1 ) fur den speziellen Pall untersucht worden, daB nur die 
Kanten parallel verschoben sind, d. h. keine UnregelmaBigkeiten der 
Drahtdicken langs der einzelnen Drahte selbst auftreten, und daB alle 
Drahte gleich lang sind. Eine allgemeine Theorie, die auch den Form- 
schwankungen und der Begrenzung durch eine kreisfOrmige Offnung 
Rechnung tragt, hat Buoerixjs 2 ) entwickelt. Wempe 3 ) hat im AnschluB 
an Pannekoeks Naherung die praktische Anwendung auf ein Gitter ge- 
geben. Die Formel fur Am 1 lautet in dem Fall Pannekoeks: 


wo 


Am 1 - 2 J 5log(l-47r 2 o- 2 ), 


2 N ‘^ 5 

(s + d) 2 


a 

r 


(27) 


(28) 


N ist die Anzahl der Drahte, <5^, die Verschiebung der r t,cn Kante gegen ihre 
ideale Lage. 

Welche Anforderungen an die GleichmaBigkeit von Drahten und 
Zwischenriiumen zu stellen sind, kann man daraus leiclit abschiitzen. 
Soli ^dm 1 <0 , "01 sein, so muB 4 n 2 a 2 < 0,0092, d. h. a kleiner als 0,015 
sein. Da a die mittlere Schwankung der einzelnen Kante gegemiber der 
idealen Lage darstellt, so schlieBt man, daB die mittleren Drahtdicken d 
und die mittleren Zwischonraumo s je fur sieh keine grOBeren Sehwan- 
kungen aufweisen diirfen als 1%, wenn die Intcnsitat des Seitcnbildes 
erster Ordnung um nicht mehr als 1 v. H. gegenliber dem theorctischen 
Wert geschwiicht sein soil. 

Ist das (Jitter nicht vollkommen, dann bereitet die Ermittelung der 
fur die Rcduktion der Messungon gultigen Gitterkonstanten stets Schwie- 
rigkeitcn ;dennesist schwer, cincnbrauchbaren Wert fur den Sehwankungs- 
einfluB /Inij abzulcitcn. In solelien Fallen wird man im allgomcineri auf 
die Verwendung geornctrischer Datcn uberhaupt verzichten und die 
photographisoh-offektive (Jittcrkonstante durch AnschluB an anderc ein- 
wandfreic Intensitatsstufen zu gewinncn suehcn. Der absolute Charakter 
der Gittermethodo geht damit allordings unter Umstanden verloren; so 


b A. 1’annkkokk, Hull. Astron. Inst. Nolhorlands 3, 209. 1920; Ann. Lombang 
2, 2. 1927. 

2 ) H. IUjokkiuh, Zur Thoorio dcH rcalon Objoktivgitt-crs. Astron. Nachr. 248 , 
201. 1933. 

8 ) J. Wemi’E, a. a. O., S. 178 ff. 
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z. B. wenn man wie Malmqttist 1 ) die effektive Gitterkonstante durch 
AnschluB an die Polsequenz bestimmt. Die yon Malmqtjist gefundenen 

Werte mo-1^578 rdi-m,,- 0^980 

erfullen nicht die fur ein Idealgitter giiltigen Beziehungen; denn fur ein 
solches wtirde aus dem Wert fur mi—m 0 das Verhaltnis s/(s+d)-0,504 
imd damit m 0 -l“486 folgen. Wieviel von dieser Diskrepanz auf die 
Gitterschwankungen und wieviel auf die Verschiedenheit in der Form 
der fokalen Bilder 0 ter und l tor Ordnung zu schieben ist, bleibt offen. 

§ 8. Neutralfilter. 

Filter und Keile aus Materialien, die alle Wellenlangen gleich stark 
schwachen, sind ein an sicb sehr bequemes Hilfsmittel zur Erzeugung 
von Intensitatsskalen. Da aber die Liohtschwachung beim Durchgang 
durob ein Filter sich aus Reflexion, Absorption und Streuung zusammen- 
setzt, ist ihr Betrag auBer von der spektralen Zusammensetzung auob 
noch von der Apertur des Lichtbiindels abhangig, also von der Lage des 
Filters innerhalb des Strahlenganges. Jedes Filter mull daher bei der 
Wellenlange und Apertur geeicht werden, fur die es verwendet werden 
soil. 

Photographisebe Schichten verschiedener Schwarzung, die wegen ibrer 
bequemen Herstellung friiher vielfach Verwendung fanden, sind heute 
fast ganz aufgegeben. Innerbalb der Sensitometrie benutzt man mit Vor- 
liebe Keile, die nacb dem Verfahren von Goldbebg 2 ) hergestellt sind. 
Filter und Keile aus sog. Neutralglasem, die fur die visuelle Photo¬ 
metrie gut braucbbar sind, kOnnen im photographischen Bereich im 
allgemeinen nicht verwendet werden, da die Durchlassigkeit dieser 
Glaser mit kiirzeren Wellenlangen rascb abnimmt. 

Am meisten verwendet werden gegenwartig Platinfilter, die durch 
Aufstauben von Platin auf Glas- oder Quarzunterlagen im Vakuum her¬ 
gestellt werden 8 ). Da solche Platinschichten kaum eine richtungsabhangige 
Streuung des Lichtes aufweisen, ist der Wert der Filterkonstanten weit- 
gebend unabhangig von der Lage im Strahlengang. Dagegen bedarf die 
Abhangigkeit von der Wellenlange genauer Priifung, da sie mit der 
Schichtdicke, d. h. mit dem mittleren Absorptionswert selbst wieder 
variiert. Die allgemeine GesetzmaBigkeit 1 ), die sicb bei der Unter- 

K. G. Malmqtjist, Stookholms Obs. Ann. 12, 24. 1936. Nr. 7. 

*) E. Goldbebg, Der Aufbau des photographischen Bildes. 2. Aufl. 1926. Anhang 2. 

®) H. B. Dokgelo, Z. f. Phys. 31, 827. 1926. 

*)H. Kibnle und H. Siedentopf, Z. f. Phys. 58, 726. 1929. H. Kibble, 
Z. f. Astrophys. 1, 13. 1930; 4 , 282. 1932. 
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suchung einer grSfleren Anzahl solcher Filter gezeigt hat, geht aus Abb 82 
hervor. 

Die beste Annaherung an die Neutrality im normalen photographi- 
schen Bereich zeigen Filter mit einer mittleren Schwachung von weniger 
als einer GrOCenklasse. (Durehlassigkeit in der Gegend von 60 v. H.) Die 
Durchlassigkeitskurven zeigen ein Minimum, das mit wachsender Schicht- 
dicke sich nach langeren Wellen verschiebt, so daB man bei sehr diinnen 
Schichten im photographischen Bereich eine Zunahme, bei dicken 



Abb. 82. (Jang dor Durehl&ssigkoit von Plat.infiltorn mit dor Wellonlfingo. 
Stufonkoil Gtittingon \ 

-Stufonkoil Jena (Hansen) j Platin auf Q uarz gogon Luft bzw. Quarz. 

AP-AP Kilter AP-G«ttingen, Platin auf Glas, mit Kanadabalsam vorkittot. 
AI -AL ' 1* liter AP-Gfittingon, Platin auf Glas, nach Bosoitigung dor Kitt- 
schicht, gugon Luft. 

Ho-o-o H Kilter Leipzig (Hofmann), Platin auf Glas, mit Kanadabalsam vorkittot. 

Schichten umgekehrt eine Abnahme dor Durehlassigkeit mit wachsonder 
Wellenlange beobaehtet. 

Id at in filter werden vor allem als Stufenkeilo unmittelbar vor deni 
Spalt von Spektrographen verwendet 1 ). Dabci vorzichtot man am besten 
auf jede Eindcekung und gibt der Unterlage cine etwas keilformige 
Gestalt, urn stflrende I nterferenzen bei doppelter Keflex ion zu vermoiden. 
1st der Spalt gleichmallig ausgeleuehtet, dann erhalt man durch Vor- 
setzen ernes Stufenabschwiiehers wieder mit einer cinzigen Aufnahme alle 
Intensitatsstufen gleiohzeitig, ahnlich wie bei dem Stufenblendenkonden- 
sor^Dies ist also vor allem die gegebene Mothode fur jede Art von Linien- 


J ) Vgl. Zn'sH-Druoksuhrift Awtro 88/2. 
Handb. d. Exporlmcntfilphynlk, lid. XXVI. 


49 
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photometrie, gleichermaBen fur die Aufnahmen von Linienkonturen wie 
fiir die Messung von Bildstarken 1 ). 

H. H. P laskb tt hat auf die Verwendung eines kontinuierlichen Keiles 
vor einem gleichmaBig ausgeleuohteten Spalt eine Methode zur Photo¬ 
metrie im kontinuierlichen Spektrum gegrundet 2 ). 

Unter Umstanden ist es vorteilhaft, den Stufenabschwacher nicht un- 
mittelbar vor den Spalt zu setzen, weil er in diesem Pall recht klein in 
den Dimensionen gehalten werden muB, sondern vor einen Kondensor, 
der verkleinert auf den Spalt des Spektrographen abgebildet wird. 

Bei den photographisch-photometrischen Arbeiten am Astrographen 
der Gottinger Stemwarte sind mit gutem Erfolg groBe Platinfilter 
(60 x 120 mm belegte Flache) zur Herstellung einer absoluten Skala nach 
der Halbfiltermethode verwendet worden 8 ). Dieses Verfahren scheint 
gegenwartig das einzige zu sein, das eine einwandfreie Anwendung auf 
die Photometrie fokaler Stembilder, d. h. die Messung von Bildstarken 
Oder Durchmessern zulaBt. Die Zwischenschaltung einer Platinschicht 
von wenigen ft Dicke verandert die Struktur des Bildes in keiner Weise. 
Die effektive Filterkonstante ergibt sich daher unmittelbar aus den im 
Laboratorium ausgefuhrten Durchlassigkeitsbestimmungen. Die einzige 
emstliche Fehlerquelle, die auch hier iibrigbleibt, ist, daB das Filter das 
Licht des Himmelsgrundes in der gleichen Weise abschwacht wie das der 
Sterne, so daB die hinter dem Filter liegenden Teile der Platte einen 
geringeren Schleier erhalten als die iibrigen. 

§ 9. Polarisation. 

Gekreuzte Nicols kommen zur Erzeugung abgestufter Intensitiiten 
gelegentlich zur Verwendung beim Aufkopieren von Schwarzungsinarken 
fiir Spektralaufnahmen. Wegen der starken Lichtschwaehung, die die 
Einfiihrung der Nicols in den Strahlengang vor dem Spalt des Spoktro- 
graphen mit sich bringt, wird man im allgemeinen nicht das Licht der 
zu photometrierenden Lichtquelle selbst durch die I’olarisationsanord- 
nung schicken, sondern die Schwarzungsmarken mit Hilfc einer intensi- 
ven Hilfslichtquelle erzeugen. Dem Verfahren haftet in jcdem Fall der 

1) Vgl. vor ollom dio Arbuiton aus doin Utrochtor Tnstitut. Ohnhtkin-Moll- 
Burgeh, Objoktivo Spoktralphotomotrio. Minnabht u.h., Z. f. PliyH. 45, HIO. 
1927; 53, 248. 1929; Z. f. AntrophyH. 1, 192. 1930. 

2 ) H. H. Plaskett, Publ. Dorn. Antrophyn. Obs. Victoria 2, 213. 1924; 4, 119. 
1928. T. R. Merton, Proc. Roy. Soc. London (A) 113, 997. 1927. Ausfiihrlioho Dur- 
stellung und Literatur im Handbuch d. AHtropliysik lid. 2 u. 7. 

8 ) Jabresbericht dor Stornwarto Cdttingon. ViortoljahrHHcdir. d. Astron. (1(>h. 
67, 197. 1932; H. Hafener und 0. Heckmann, Viortoljahiw.hr. <1. Awtron. (Ion. 
70, 347. 1935. 
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Nachteil an, daB die Stufen einzeln nacheinander aufkopiert werden 
miissen. Im kurzwelligen photographischen Gebiet ist iiberdies Vorsicht 
geboten, da Abweichungen vom cos 2 -Gesetz auftreten, wenn die Nicols 
in iiblicher Weise mit Kanadabalsam verkittet sind, so daB Absorption 
und Streulicht eine Rolle spielen. 

In der unmittelbaren Anwendung am Eernrohr auf die Photometrie von 
Sternen ist man liber einige wenig ermutigende Versuche am Harvard- 
Observatory 1 ) bei der Aufstellung der Skala fur die Nordpolarsequenz 
nicht hinausgekommen. Dagegen hat neuerdings Ohman 2 ) mit Vorteil von 
der Einfuhrung einer Kalkspatplatte unmittelbar hinter dem Spalt des 
Spektrographen Gebrauch gemacht. Bei entsprechender Orientierung der 
Achse (Hauptschnitt parallel zur Prismenkante) entstehen Doppelbilder, 
deren Abstand von der Dicke der Platte und dem Verhaltnis der Brenn- 
weiten von Kollimator und Kamera abhangt und deren Licht in zwei 
zueinander senkrechten Richtungen polarisiert ist. Ist D die Dicke der 
Kalkspatplatte, f die Brennweite des Kollimators, f' die Brennweite der 


Kamera, so ist der Abstand d der Doppelbilder auf der photographischen 


Platte 


d - 0,llDfyf, 


(29) 


da der auBerordentliche Strahl eine Ablenkung von 6°16', das ihm ent- 
sprechende Spaltbild also eine lineare Versetzung von I)*tg6°16' erfahrt. 
Die Dicke der zu wahlenden Platte ist daher gegeben durch die Bedingung: 

D-9,ldf/f\ (30) 

Beim Durchgang durch einen Spektrographen tritt infolge der Reflexion 
an den Prismenflachen stets eine teilweise Polarisation des Lichtes ein, 
durch die der ordentliche und der auBerordentliche Strahl verschieden 
geschwacht werden. Man erhalt also Doppelbilder mit einem be- 
stimmten Intensitatsverhaltnis, das fur einen gegebenen 
Spektrographen konstant und innerhalb gewisser Grenzen von der 
Wellenlange unabhiingig ist. Ein kleiner Gang mit der Wellenlange wird 
bei Mehrprismenspektrographen dadurch zustande kornmen, daB die 
GrOBe der Polarisation von dem Winkel abhangt, unter dem die Strahlen 
die Prismenflachen treflen; denn dieser Winkel ist nur fiir die erste 
Prismenflache fur alle Wellcnlangcn gleich. Bei der Bestimmung der 
photographisc;h-effektiven Intensitatsstufe muB auf diese Wellenlangen- 
abhiingigkeit geachtet werden. 

Die Verwendung einer doy)polbrechenden Kristallplatte im nicht- 
parallelen Strahlengang innerhalb des Kollimators bringt eine Verschie- 


Ann. Harvard Coll. Obs. 71, 3. 1917. 
a )Y. Ohman, Ark. f. Mat. 24A, Nr. 10 Stockholm Model. 12. 1933. 
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denheit des Fokus fur die beiden Bilder mit sich. Die Verlangerung 
der Effektiv-Brennweite des Kollimators durch Einschalten einer Plan- 
parallelplatte der Dicke D mad mit dem Brechungsindex n ist 

Jf-D(l-l/n), (31) 

der Unterschied der Brennweitenverlangerung fur die beiden Bilder also 

(32) 

n l n 2 

und mit -1,658, n 2 -1,486: 

<5f-0,070D (33) 

oder, unter Einfiihrung von d und f': 

df'/f' --f'/f- df/f - - 0,64 d/f. (34) 

Diese Beziehung bestimmt die untere Grenze der Afokalitat, die man in 
Kauf nehmen muB bei vorgegebenen Werten von d und f. 

§ 10. Ableitung der Eichkurve. 

Tragt die Platte eine vollstandigeReihe von Schwarzungsmarken, 
die bei gleicher Belichtungszeit mit abgestuften Intensitaten aufgenommen 
wurden, dann ist der Zusammenhang zwischen gemessener photogra- 
phischer Wirkung und Intensitat unmittelbar gegeben. Es kann sich im 
Einzelfall hOchstens noch um die Entscheidung der praktischen Frage 
handeln, ob man diesen Zusammenhang rechnerisch durch eine Formel 
bzw. eine Tabelle oder aber einfach graphisch darstellen will. Man hat 
wohl gelegentlich Versuche gemacht, unter Einfiihrung bestimmter For- 
men des Schwarzungsgesetzes die charakteristische Kurve durch eine 
Anzahl von Parametem festzulegen und diese Parameter fur die einzelne 
Platte mit Hilfe weniger Schwarzungsmarken zu bestimmen. Indessen 
wird man heute allgemein der einfachen zeichnerischen Behandlung den 
Vorzug geben und dabei das Koordinatenpapier so wahlen, daB die 
charakteristische Kurve sich mOglichst geradlinig darstellt (Millimeter- 
Papier, einfach- oder doppeltlogarithmische Papiere). 

In den anderen Fallen - und das sind fur die astronomische Anwendung 
die weitaus wichtigsten wo man mit Hilfe eines der oben besprochenen 
Abblendungsverfahren nur eine einzige Intensitatsstufe zur Ver- 
fiigung hat, diese aber fiir eine Reihe von Schwarzungen, ist 
folgende Aufgabe 1 ) zu lOsen. 

K. Schwarzschild, tJber eine Interpolationsaufgabe der Aktinometrie. 
Astron. Nachr. 172, 65. 1906. 
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Die Eichkurve werde dargestellt durch eine Funktion 

W- 9 >(m) (35) 

mit der Umkehrung (36) 

wo W die photographische Wirkung, m die SterngrOBe bedeutet. Die 

erste Aufnahme liefert fur eine Reihe von Sternen die GroBen W, die 
zweite Aufnahme, bei der jeder Stern um den Betrag k GrOBenklassen 
geschwacht ist, die zugehOrigen GrOBen W', fiir die gilt: 

W'- 95 (m+k). (37) 

Aus den beobachteten Werten W und W' kann zunachst nur eine Be- 
ziehung der Art W'-*(W) (38) 

abgeleitet ‘werden, die unter Einfiihrung der Funktion <p auf die Abel- 
sche Funktionalgleichung fiihrt, 

9 (m-fk)-^[ 9 ?(m)], (39) 

aus der bei Kenntnis von k und des Verlaufes von x die Funktion 99 (m) 
zu bestimmen ist. 

Die Lttsung dieser Funktionalgleichung ist im allgemeinen unendlich 
vieldeutig. Selbst die Forderung der Stetigkeit der Funktion <p (m) und 
ihrer Ableitungen bis zu beliebig hoher Ordnung beseitigt diese Vieldeutig- 
keit nicht, da man durch Hinzufugen einer beliebigen periodischen Funk¬ 
tion mit der Periode k und den gleichen Stetigkeitseigenschaften zu einer 
vorgegebenen LOsung wieder eine LOsung der Funktionalgleichung er- 
halt. Da wir aber wissen, daB die gesuchte Kurve, wenn abgcsehen wird 
von den Erscheinungen jenseits des Umkehrpunktcs ini CJcbiet der 
Solarisation, glatt und monoton verlauft, ist oh im allgemeinen nicht 
allzu schwer, die praktiach richtige Kurvc zu finden. 

Schwarzschild hat eine Reihe von Mcthodon angogeben, uni auf 
rechnerischem Wege unter bestimmten Voraussetzungen liber die Eigen- 
schaften der Funktion 99 ( 111 ) Lttaungen zu finden. Eh zeigt sieh dabei, daB 
die Formeln, nach detien m «ich aus W borechnet, reeht urnHtandlich 
werden, sobald der Zusarnmenhang zwischcn W und W' nicht durch eine 
Gerade geniigend angenahert werden kann. fwt allerdings diese Bedingung 
erfullt, also W'-W„ - «(W- W 0 ), (40) 


dann hat die Funktionalgleichung die cinfache LOsung 1 ) 


m-m 0 -k 


log (W- W„) _ 
log a 


(41) 


*) Wio man, ausgohend von dioser N&herungsltifiung, auf rochnorischom Wogo 
zur richtigon Schw&rzungskurvo gelangt, beachroibt K. Schwarzschild in der 
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In den aiideren Fallen wird man im allgemeinen eine zeichnerische 
Behandlung der Aufgabe vorziehen, um so mehr, als man den Zu- 
sammenhang zwischen W und W' stets erst einer graphischen Ausglei- 
chung unterziehen wird, um ihn von dem EinfluB der Beobachtungsfehler 
zu befreien. Fur eine rechnerische Behandlung ist diese graphische Aus- 
gleichung unumgangliche Voraussetzung, weil hier die Funktion % zu- 
mindest in Gestalt einer Tabelle aquidistanter Normalpunkte gebraucht 
wird. 

Im AnschluB an Schwarzschild hat man vielfach nicht unmittelbar 
W' als Funktion von W dargestellt, sondern W'-W als Funktion von 
W oder (W' + W)/2. Diese Wahl der Variablen ist bei Schwaezschild 
dadurch bedingt, daB die Formeln eine Gestalt annehmen, in der sie 
bequemer zu handhaben sind. Fur die zeichnerische Behandlung scheint 
diese Summen- und Differenzbildung - abgesehen davon, daB jede zu- 
satzliche Rechenoperation eine mOgliche Quelle von Fehlern darstellt - 
unnOtig und unzweckmaBig. Denn man erhalt aus der Darstellung in 

der Form W' -%(W) mit dem 
geringsten Arbeitsaufwand un¬ 
mittelbar cp (m) bzw. y)(W). 

Das Verfahren mOge an 
einem Beispiel (Abb. 83) er- 
lautert werden, dessen Unter- 
lagen Messungen mit dem 
thermoelektrischen Photome¬ 
ter von Zeiss sind. W sind die 
Keilablesungen fiir die unge- 
schwachtcn Bilder, W' die fiir 
die mit einem Platinfilter um 
k -1,00 geschwachten Bilder. 
Die als Kreuze eingetragenen 
MeBergebnisse fiir 10 Sterne 
mit je 2 Bildcrn sind durch 
einen sieh den MeBpunkteri 
gut anschlieBenden Kurvenzug dargestellt, dem man nun zu jedor be- 
liebigen Keilablesung je 2 ,,zugeh5rige“ andere entnehmen kann, die 
entweder (wenn man von unten eingeht) einem um k schwiicheron 
Stern oder (wenn man von links eingeht) einem um k hclloren Stern 
entsprechen. Wahlt man fur die Eichkurve W als Abszisso, m als Ordinate 
(am rechten Rande der Figur) und zeichnet willkiirlieh den Punkt 1 mit 

Gottinger Aktinometrio; abgedruckt bei G. Eberhard, Handbuoh (i. Astrophysik 
Bd. 2,2. Berlin 1931. S. 477-482. 



Abb. 83. Ableitung der Eichkurve m-V^W) aus 
der Kurve W'-^(W). 
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W - 90, m - 0,00, so findet man den Punkt 2 der Kurve, indem man den 
zu W-90 gehOrigen Wert W' - 58,0 als Abszisse W zur Ordinate m -1,00 
eintragt. Zu W - 58,0 gehOrt W' - 41,7; das ist die Abszisse zur Ordinate 
m - 2,0 und gibt Punkt 3. So fortfahrend erhalt man die Punktreihe bis 8. 

Um das obere Ende der Kurve noch zu siehern, kann man jetzt eine 
zweite Punktreihe einzeichnen, ausgehend von einer Stelle, wo man 
zwischen die bereits vorhandenen Punkte gut interpolieren kann, z. B. 
Punkt a mit W-19,0, m -4,50. Dann hat Punkt b die zu W' -19,0 ge- 
hOrige Abszisse W -26,5 und die Ordinate m -3,50. Punkt c kommt auf 
m-2,50 mit dem zu W'-26,5 gehOrigen Wert W-35,8 und so fort. 
Nach unten findet man fur 
Punkt f als Abszisse W den w < 
zu W-19,0 gehOrigen Wert 70 
W' -12,8. 

Man kann das ab wechselnde 60 
Eingehen in die Skala der W 50 
und W' vermeiden und ohne 
jegliche Ablesung von Ab- M0 
szissen und Ordinaten durch 
einfaches Ziehen von hori- 
zontalen und vertikalen Li- 
nien die gesuchten Punkte 
der Eichkurve erhalten, wenn 
man in die Figur (Abb. 84) 
noch die Gerade W' - W ein- Abb. 84. 

zeichnet 1 ). Zieht man die Rein graphincho Abloitung dor Eichkurve. 
Treppenlinie 1'22'33'4..., so 

stellen offenbar l 7 , 2', 3', . . . Sterne dar mit den GrOCen 0, k, 2k, . . .; 
man braucht also nur die Linien 2'2, 3'3, 4'4 . . . mit den Linien m -1,0, 
2,0, 3,0 zum Schnitt zu bringen, um unmittelbar die Punkte 2, 3, 
4, . . . der gesuchten Kurve zu erhalten. 

Dio Einschaltung weiterer Punkte geschieht durch Zeichnung eines 
neuen Treppenzuges aa'bb' . . . Damn liegen jedonfalls auf den Linien 
a'a, b'b, c'c, . . . wieder Punkte der gesuchten Kurve, die um je k GrOBen- 
klassen verschieden sind. Die Konstante, um die die Punktreihe in der 
m-Richtung gegeniibcr der ersten zu verschiobcn ist, muB so gewahlt 
werden, daB die ganze Ileihe sich gut in die erste einordnet. Im vorliegen- 
den Fall findet man als Verschiebung +0 , P43- 

J ) Abwandlung einoH Verfahrons, das J. 8 taiik, Ann. Phywik (4) 35, 465. 1911, 
angegeben hat und das von G. Eberhabd, Handbuch d. AHtrophysik Bd. 2, 2. 
Berlin 1931. S. 476, boKchriebon wird. 
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Die Zeicknung der Eichkurve wird offenbar unsicher, wenn die Schwa- 
chungskonstante k einen grofien Bruchteil des ganzen zu betrachtenden 
Helligkeitsintervalls ausmacht. Mit wachsendem k nimmt die Anzahl der 
Sterne, fur die man sowohl ungeschwachte wie geschwachte Bilder er- 
halt, und damit die Genauigkeit, mit der der Verlauf von % bestimmt 
werden kann, ab. AuBerdem liefert jeder Treppenzug nur wenige weit 
auseinanderliegende Punkte der Kurve y (W) und die Einschaltung von 
Zwisckenpunkten ist mit einiger Willkur behaftet. Umgekehrt entsteht 
die Eichkurve bei sehr kleinem Wert von k durch vielfaches Aneinander- 
setzen kurzer Stlicke. Dann wird die Skala an den Enden infolge der 
Fehlerfortpflanzung in zunehmendem MaBe verfalscht. 

Eine strenge Regel fur die Wahl der AbblendungsgrtiBe laBt sich schwer 
angeben. Wenn man k nicht grGBer als 1 / 3 und nicht kleiner als 1 / 5 des zu 
iiberbruckenden Bereiches macht, wird man so ziemlich das Richtige 
treffen. In der Tat liegen auch die bei den gewOhnlichen astronomischen 
Anwendungen vorkommenden AbblendungsgrOBen zwischen etwa 0 T “75 
bei der Halbblende und l^SO beim Normalgitter, entsprechend der Er- 
fahrung, daB man bei reinen Schwarzungsmessungen etwa 3-4 GrttBen- 
klassen, mit Bildstarken oder Durchmessern 5-8 GrOBenklassen mit einer 
einzigen Belichtungszeit gut erfassen kann. 


§ 11. Quadratische Interpolation. 

Eine besonders einfache rechnerische Behandlung der Beobaehtungen 
ist mflglich in dem Fall, wo <p(m) sich quadratisch in m darstellen laBt: 

W = 9 ? (m) - a 4- pm + ym 2 (42) 

und wo man nur Sterne vergleicht, fur die sowohl ungeschwachte wie ge¬ 
schwachte Bilder vorliegen. Man hat dann z. B. fur zwei Sterne, deren 
gesuchte GrOBen m x und m 2 sind: 

Wi-a + ySnii + yin? W 2 - a + /?m 2 i ym* 

W^a + zS^i+k)+y(m 1 +k) 2 ; W' 2 - a + ft{m 2 + k) h y (m 2 i k) 2 . 


Mit den Abkiirzungen 

^-Wi+w; zi^w^w; 

i; 2 =w 2 +w; j 2 -w 2 -w; 


wird 


m 1 -m 2 -k- 


A 1 + A i ' 


(44) 

(45) 


Voraussetzung fur die Anwendbarkeit der Methode ist, daB die Eich¬ 
kurve uber den Bereich von Wj bis W 2 konstante Kriimmung hat; es 
geniigt nicht etwa die Beschrankung auf |m 1 -m 2 | < k. Bei Verwendung 
reiner Schwarzungen, wo die Eichkurve stets die bekannte S-Form hat, 
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kOnnen gerade im mittleren Teil systematische Fehler auftreten, wenn 
eine der beiden Sehnen WjW[ bzw. W 2 W 2 liber den Wendepunkt hinweg- 
fiihrt. Man kann sich dann dadurch helfen, daB man der Rechnung nicht 
die W selbst, sondern eine einfache Funktion derselben zugrunde legt, 
die sich quadratisch in m darstellen laBt. So hat z. B. Hertzsprung 1 ) 
nicht die Schwarzungen S, sondern cr-log S als Argument benutzt. Man 
kann zweifeln, ob der dadurch bedingte Aufwand an Rechenarbeit durch 
einen Gewinn an Genauigkeit gerechtfertigt ist. Gerade bei der Reduk- 
tion einer groBen Anzahl von Sternen, wo die Beziehung zwischen W 
und W' mit groBer Genauigkeit bekannt sein wird, kann die Eichkurve 
graphisch mit jeder nur wiinschbaren, allein durch die Giite der Beob- 
achtungen selbst bedingten Genauigkeit gezeichnet werden. Man hat 
liberdies, wenn man aus der Eichkurve je fur beide Bilder die StemgrOBe 
entnimmt, eine gute Priifung fiir die systematische Richtigkeit der 
Kurve selbst und eine gewisse Sicherung gegen zufallige Fehler, da die 
Differenzen bis auf die Beobachtungsfehler gleich der Abblendungs- 
konstante sein rniissen. 

Mit Vorteil wird die Methode angewandt bei der Reduktion spek- 
tralphotometrischer Aufnahmen nach der Prisma-Gitter- 
Methode. Um hier die Anderung der Gradation mit der Wellenlange zu 
beriicksichtigen, miiBte man eine Reihe monochromatischer Eichkurven 
zeichnen. Das ist nicht nur umstandlich, sondern stoBt auch auf Schwie- 
rigkeiten, wenn fiir die einzelnen Wellenlangen nicht geniigend vide 
verschiedene Schwarzungen zur Verfiigung stehen. Die individuellen 
Schwarzungskurven werden dann unsicher. Bei den umfangreiehen Re- 
duktionen der GGttinger spektralphotometrischcn Beobaehtungen hat 
sich gezeigt, daB bei der Registrierung unverbreitertcr Aufnahmen die 
Eichkurven in dem jeweiligen fur die Anwendung der Formel in Betracht 
kommenden Bereich so gleichmiiBig gekriimmt wind, daB kcine vcrbiirg- 
baren Unterschiede zwischen der Rechnung nach dor Formel und der 
Reduktion mit Eichkurven auftreten. 

M. Schwarzschild 2 ) hat eine Umformung vorgeschlagen, welche das 
Rechnen unter Zuhilfenahme einer kleinen Tabelle iiberaus erleichtert. 


Schreibt man 
so ist 


nij-nv, - k-x , 

1 - x » 2(W.j-W,), 


(40) 

(47) 


1 *i- x - 2(Wj -W,,) 

und Q i-x w: w, 

_ y “ i + x" w; w 2 • 

x ) E. Hertzsprunq, A.stron. Nachr. 190, 119. 1911; 200, 137. 1914. 
2 ) Z. f. Astrophys. 12, 171. 1936 - Verflff. Gottingen 46. 


(48) 

(49) 
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Man braucht also nur die beiden Differenzen W'-Wj und W'-W 2 zu 
bilden und deren Quotienten Q zu berechnen. Dann erhalt man aus der 
Tabelle 21 sofort x. Da man mit der Formel nie grtiBere Intervalle als 
l^S wird iiberbrucken kflnnen und die Rechnung nicht genauer als auf 
0*?01 gefuhrt zu werden braucht, reicht die kleine Tabelle fur alle Zwecke 
aus. 


Tabelle 21. Q = f—-. 

1 + x 


X 


► : 

i : 

2 2 

1 4 

t l 

> 6 r 

1 

8 

9 

-0,3 

+ 1,837 

1,878 

1,920 

1,963 

2,008 

2,054 

2,101 

2,150 

2,201 

2,253 

2,306 

- 0,2 

+ 1,486 

1,616 

1,548 

1,581 

1,615 

1,650 

1,685 

1,722 

1,759 

1,798 

1,837 

- 0,1 

+ 1,210 

1,235 

1,260 

1,286 

1,313 

1,340 

1,367 

1,396 

1,425 

1,454 

1,485 

- 0,0 

+ 0,991 

1,011 

1,031 

1,052 

1,073 

1,095 

1,117 

1,140 

1,163 

1,186 

1,210 

+ 0,0 

+ 1,010 

0,990 

0,970 

0,951 

0,932 

0,913 

0,895 

0,877 

0,860 

0,843 

0,826 

+ 0,1 

+ 0,826 

0,809 

0,793 

0,777 

0,762 

0,746 

0,731 

0,716 

0,702 

0,687 

0,673 

+ 0,2 

+ 0,673 

0,659 

0,646 

0,632 

0,619 

0,606 

0,593 

0,581 

0,568 

0,556 

0,544 

+ 0,3 

+ 0,544 

0,532 

0,520 

0,509 

0,498 

0,486 

0,476 

0,465 

0,454 

0,444 

0,433 

+ 0,4 

+ 0,433 

0,423 

0,413 

0,403 

0,393 

0,384 

0,374 

0,365 

0,355 

0,346 

0,337 

+ 0,5 

+ 0,337 

0,328 

0,320 

0,311 

0,302 

0,294 

0,286 

0,277 

0,269 

0,261 

0,253 

+ 0,6 

+ 0,253 

0,246 

0,238 

0,230 

0,223 

0,215 

0,208 

0,201 

0,194 

0,186 

0,179 

+ 0,7 

+ 0,179 

0,173 

0,166 

0,159 

0,152 

0,146 

0,139 

0,133 

0,126 

0,120 

0,114 

+ 0,8 

+ 0,114 

0,108 

0,101 

0,095 

0,089 

0,084 

0,078 

0,072 

0,066 

0,061 

0,055 

+ 0,9 

+ 0,055 

0,049 

0,044 

0,038 

0,033 

0,028 

0,023 

0,017 

0,012 

0,007 

0,002 

+ 1,0 

+ 0,002 | 

0,003 

0,008 

0,013 

0,018 

0,023 

0,027 

0,032 

0,037 

0,041 

0,046 

+ 1,1 

- 0,046 

0,050 

0,055 

0,059 

0,064 

0,068 

0,072 

0,077 

0,081 

0,085 

0,089 

+ 1,2 

- 0,089 

0,093 

0,098 

0,102 

0,106 

0,110 

0,114 

0,1 17 

0,121 

0,125 

0,129 

+ 1,3 

-0,129 

0,133 

0,137 

0,140 

0,144 

0,148 

0,151 

0,155 

0,158 

0.162 

0,165 

+ 1,4 

-0,165 

0,169 

0,172 

0,176 

0,179 

0,183 

0,186 

0,189 

0,192 

0,196 

0,199 

+ 1,5 

-0,199 

0,202 

0,205 

0,208 

0,212 

0,215 

0,218 

0,221 

0,224 

0,227 

0,230 

+ 1,6 

- 0,230 

0,233 

0,236 

0,239 

0,241 

0,244 

0,247 

0,250 

0,253 

0,256 

0,258 

+ 1,7 

- 0,258 

0,261 

0,264 

0,267 

0,269 

0,272 

0,275 

0,277 

0,280 

0,282 

0,285 

+ 1,8 

-0,285 

0,287 

0,290 

0,293 

0,295 

0,298 

0,300 

0,302 

0,305 

0,307 

0,310 

+ 1,9 

-0,310 

0,312 

0,314 

0,317 

0,319 

0,321 

0,324 

0,326 

0,328 

0,330 

0,333 


Die Funktionswerte sind jeweila fur Intervalle dor x von x-0,005 bis 
x + 0,005 angegeben. Es ist also z. B. fur alio Werto von Q, die zwisehen 
+ 1,367 und +1,396 liegen, x--(),16; d.h. man entninnnt ohno Inter¬ 
polation zu Q - +1,377 den Wert x —0,10 odor zu Q - -0,214 den Wert 
x - +1,54. 

§ 12. Das Halbfilterverfahren. 

Alle Verfahren, bei denen nicht die einzelne Aufnahme selbat gleich 
Doppelbilder von bekanntem Intensitatsverhaltnis liefert, wo violmehr 
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die ungeschwachte und die geschwachte Aufnahme zeitlich nacheinander 
gemacht wurden, unterliegen dem Einwand, daB die zur Ableitung der 
photographischen Skala dienenden Bilder infolge der unvermeidlichen 
Verschiedenheiten zweier getrennter Aufnahmen nicht vOllig identisch 
sind im photographisch-photometrischen Sinn. Kapteyn 1 ) hat seinerzeit 
den Vorschlag gemacht, diese Fehlerquelle auszusehalten durch Ver- 
wendung eines nur die Halfte der Platte abdeckenden Filters. Macht 
man zwei Aufnahmen, zwischen denen das Halbfilter um 180° 
gedreht wird, so ist jeweils die eine Halfte der Sterne um den durch 
die Filterkonstante k gegebenen Betrag abgeschwacht. Kombiniert man 
nun Sterne ungefahr gleicher Helligkeit paarweise aus beiden Halften 
des Gesichtsfeldes (Schwarzungen S bzw. E), so entspricht, wenn man die 
erste und zweite Aufnahme durch die Indices 1 und 2 unterscheidet und 
mit m das Mittel der photographischen GrtfBen beider Sterne bezeichnet, 

(S 1 + E 2 )/2 der Gr5Be m 

un( * (S 2 + E x )/2 der GrOBe m + k . 

Man erhalt damit die fur das Mittel beider Aufnahmen giiltige Eich- 
kurve, unbeeinfluBt von Verschiedenheiten der Aufnahmen. Nimmt man 
aus dieser mittleren Eichkurve fur jeden Stern sowohl m x als auch m 2 , 
dann ergeben sich aus den Abweichungen der Differenzen m 1 -m 2 von dem 
exakten Wert k der Filterkonstanten die Korrektionen der zweiten Auf¬ 
nahme auf die erste, und man kann damit auch die GrOBen der schwachen 
Sterne ableiten, bei denen das Filterbild nicht vorhanden oder nicht 
mehr sicher meBbar ist 2 ). 

Die praktische Ausfiihrung des von Kapteyn fur die Bestimmung der 
photographischen Helligkeiten in den Selected Areas gemachten Vor- 
schlages scheiterte an dem Fehlen geeigneter Filter, die das Aussehen der 
Sternbilder nicht veranderten. Schwarzschild 3 ) hat an Stelle von Fil- 
tern Gitter aus sehr engmaschigem Kupferdrahttuch eingefiihrt und das 
Aufnahmeverfahren fur diese Halbgittermethode dahin abgeandert, 
daB eine normale Aufnahme ohne jede Abblendung mit einer solehen 
kombiniert wird, bei der eine Halfte des Gesichtsfeldes durch das Halb- 
gitter geschwacht wird. Die den beiden Aufnahmen gemeinsamen Sterne 
der nicht abgedeckten Halfte geben dann unmittclbar die Reduktion der 
zweiten Aufnahme auf die erste in Abhiingigkeit von den Schwarzungen 
der zweiten Aufnahme. Bringt man diese Reduktion an die Messungen 

!) I. 0 . Kapteyn, Plan of Solect( % d Areas. 1900. H. 27. 

*) VollHt&ndigo Analyso des Halbfiltorvorfahrrns bei O. Heckmann u. H. Kienle, 
Verbff. Univ.-Sternw. G6ttingen 52. 1937. 

8 ) K. 8chwarzschild, Astron. Nachr. 183, 297. 1910. 
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der geschwachten Bilder der bei der zweiten Aufnahme hinter dem Gitter 
gelegenen Sterne an, dann hat man fur dies© Plattenhalfte einwandfreie 
Doppelbilder, aus denen in der ublichen Weise die Eichkurve abgeleitet 
werden kann. 

Voraussetznng bei diesem Verfahren ist offenbar, daB die beiden Halften 
der Platte nicht etwa - infolge KeilfOrmigkeit der Schicht - systematisch 
verschieden in ihrer Empfindlichkeit sind. Denn die Beziehung zwischen 
beiden Aufnahmen wird nur aus der einen Plattenhalfte, die Eichkurve 
aus der anderen abgeleitet; ein systematischer Unterschied zwischen 
beiden Plattenhalften wiirde eine systematische Verfalschung der Skala 
bewirken. Insofern ist das abgeanderte Verfahren von Schwarzschild 
gegeniiber dem Vorschlag von Kapteyn, bei dem alle Teile der Platte 
gleichmaBig zur Eichkurve herangezogen werden, im Nachteil. 

Die Veranlassung dazu, die eine der beiden Aufnahmen ganz ohne 
Abschwachung zu machen,ist gegeben durch die Verwendung des Gitters. 
Dieses muB an einer Stelle in den Strahlengang gebracht werden, wo der 
Querschnitt des Lichtbiindels noch groB ist gegeniiber der Maschenweite 
des Gitters. Ein Durchmesser von 5 mm diirfte die untere Grenze dieses 
Querschnittes sein, wenn Maschenweite und Drahtdicke von der GrOBen- 
ordnung 0,05 mm gewahlt werden. Ein Streifen von der gleichen Breite 
ist aber dann langs der Kante des Gitters in der Mitte der Platte infolge 
Vignettierung unbrauchbar; das Licht der Sterne in diesem Streifen 
durchsetzt das Gitter nur teilweise. Um die oft wertvollsten Sterne in 
der Mitte der Platte nicht zu verlieren, muB man also eine der Aufnahmen 
ohne das Halbgitter machen, oder aber man muB die Gitterkante so weit 
aus der Mitte riicken, daB bei Drehung des Gitters um 180° die vignet- 
tierte Zone nicht ganz oder teilweise mit der der ersten Aufnahme zu- 
sammenfallt. 

Die Verwendung des Gitters im Strahlengang kurz vor der Platte 
unterliegt noch weiteren Bedenken. UngleichmaBigkeiten des Gitters, die 
bei Verwendung vor dem Objektiv auf alle Sterne in der gleichen Weise 
wirken, beeinflussen beim Halbgitter verfahren die einzelnen Sterne ver¬ 
schieden, da fur jeden Stern andere und stets relativ kleino Teile des 
Gitters wirksam sind 1 ). Da man den Abstand des (Jitters mit Rucksicht 
auf die Vignettierungszone so klein als mOglich halten will, riicken zudem 
die Beugungsbilder bedenklich nahe an das Zentralbild heran. Bei einem 
Abstand von 50 mm zwischen Gitter und Platte und einer Gitterkonstante 

*) F. H. Shares hat die fur die Polsequenz verwendoton Objcktivgittor auf ihro 
GleichmaBigkeit untorsucht. Dabei zeigton sich Schwankungon d<‘r AhblondungH- 
werte von Stucken 65x 55 mm zwischen IV‘39 und PI'SG fiir Fl&chenholligkoiton, 
bzw. 2™92 und fiir Punkthelligkeiton. 
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von 0,12 mm liegen die 4 Spektra erster Ordnung auf einem Kreis von 
nur 0,17 mm Radius um das Zentralbild 1 ). Photographisehe Bilder in 
so enger Nachbarschaft sind der Gefahr der gegenseitigen Beeinflussung 
aber stark unterworfen 2 ), um so mehr, je heller die Sterne, je grOBer also 
ihre fokalen Durchmesser sind. 

In den Platinfiltern stehen heute die geeigneten Hilfsmittel zur 
Verfugung, um die Halbfiltermethode zur Herstellung absoluter photo- 
graphischer Skalen heranzuziehen; besonders da, wo man, um zu den 
schwachsten Stemen zu kommen, fokale Aufnahmen machen muB und 
nichts von der Lichtstarke des Instrumentes verschenken kann, oder in 
stemreichen Gegenden, wo beim Gitterverfahren die Beugungsbilder sehr 
stOren. 

Ein Vorteil der Methode ist, dafl die beiden zu kombinierenden Auf¬ 
nahmen weder auf derselben Platte sich zu befinden brauchen, noch am 
gleichen Abend aufgenommen sein mussen. Im Prinzip kann man jede 
beliebige Aufnahme mit Hilfe einer zu anderer Zeit und unter anderen 
Umstanden gemachten Halbfilteraufnahme der gleichen Gegend redu- 
zieren, wenn nur eine eindeutige Beziehung zwischen den Schwarzungen 
der beiden Aufnahmen herstellbar ist. 

Die einzige allerdings ernste Schwierigkeit bereitet der Schleier, 
zumal bei groBen Offnungsverhaltnissen. Denn ein Unterschied zwischen 
den Teilen der Platte, die bei der einen Aufnahme hinter dem Filter 
lagen, und den anderen wird bei der Reduktion der beiden Aufnahmen 
aufeinander nicht eliminiert, wenn man - nach dem Verfahren von 
Schwarzschild - fur diese Reduktion nur Sterne aus einem Gebiet 
heranziehen kann, das bei beiden Aufnahmen nicht abgedcckt war. Aueh 
aus diesem Grunde verdient das urspriingliche symmetrisehe Verfahren 
von Kapteyn ohne Zweifel den Vorzug, da hier bcide PJattenhalften 
gleichen Schleier aufweisen und nur ein evtl. Unterschied zwischen Vor- 
und Zusatzbelichtung sich auswirken kann, der stets dann bedoutungslos 
ist, wenn es sich nicht um ausgesprochen starken Schleier handolt. 

§ 13. Zeitskalen. 

Die Variation der Belichtungszcit kann zwar nicht unmittelbar als 
photometrisches Prinzip zur Ableitung einer photographischen Skala be- 
nutzt werden, aber man kann doch unter gewissen Voraussetzungen und 
VorsichtsmaBregeln mit Vorteil von Zcitschwarzungskurven Gebrauch 

! ) Hoi Schwau/hchiIjI) steht 0,7 mm sfcatt 0,17 mm. 

2 )Boi den von W. Hkinrich, Antron. Nachr. 183, 290. 1910, ausgeworteton Auf- 
nahmon habon die hollsten Sterne Durchmesnor von 0,17 mm, d. h, sio ubordocken 
sich schon mit den Seitonbildern. 
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majohen. Innerhalb des Giiltigkeitsbereiches des Schwarzschildschen 
Schwarzungsgesetzes kann man ja ohne. weiteres von der Zeitskala zur 
Intensitatsskala ubergehen durch Bestimmung des Exponenten p. 

Der Vorteil der Verwendung einer Zeitskala zur primaren Abr 
leitung von ,,QuasigrGBen cc liegt auf der Hand. 1st t die kiirzeste 
Belichtungszeit, die nfttig ist, um bei voller Objektivttffnung die schwach- 
sten Objekte noch zu erhalten, dann kann man durch Aufwand der 
doppelten Zeit mit Hilfe der helleren Objekte eine wohl abgestufte voll- 
standige Skala gewinnen, die eine sichere Ableitung der Zeitschwarzungsr 
kurve ermGglicht, wahrend man bei jedem Verfahren der Intensitats- 
schwachung fur jede Stufe, die man erhalten will, noch einmal die voile 
Belichtungszeit aufwenden muB. 

Macht man z. B., wie dies bei der Gottinger Aktinometrie geschehen 
ist, 3 Aufnahmen mit den Belichtungsverhaltnissen 1:3:9, so ist die Ge- 
samtbelichtungszeit nur das l 1 / 2 fache der fur die langste Aufnahme not- 
wendigen. 

Bei Spektralaufnahmen laBt oft noch ein anderer Grund Varia- 
tionen der Belichtungszeit wiinschenswert erscheinen. Man erhalt mit 
einer einzigen Belichtungszeit stets nur einen Teil des Spektrums im 
giinstigen Schwarzungsbereich. Macht man eine Serie von Aufnahmen 
mit geometrisch abgestuften Belichtungszeiten, dann kann man einer- 
seits die Zeitschwarzungskurven fur verschiedene Wellenlangen zeichnen 
und erhalt andererseits fur jeden Bereich des Spektrums einen giinstigen 
S chwarzungsberei ch. 

All diese Griinde lassen es begreiflich erscheinen, daB trotz aller Be- 
denken, die grundsatzlich gegen die Verwendung von Zeitskalen erhoben 
werden,4mmer wieder versucht wird, die praktischen Vorteile der Methode 
auszuniitzen. Es fragt sich, wie man sich zu sichern hat, damit die Er- 
gebnisse nicht systematisch verfalscht werden. 

Zunachst ist klar, daB man Zeitskalen grundsatzlich ohne Einschran- 
kung verwenden kann, wenn man keine absolute photographische Skala 
gewinnen will, die photographische Aufnahme vielmehr nur zur Ein- 
schaltung in eine bereits vorhandene Skala dienen soli. Ein eharakte- 
ristisches Beispiel dafiir ist die von Seares fur die Bestimmung von 
Farbenindices vorgeschlagene Methode der ,,exposure ratios“, bei der die 
durch Gelbfilter aufgenommenen Bilder in eine Zeitskala der Blaubilder 
eingeschatzt werden 1 ). Hier muB man nur sicher sein, daB das Verhiiltnis 
der Schwarzschild-Exponenten fur die beiden Wellenlangenbereicho re- 
produzierbar ist. 

1 ) Vgl. W. Baade und K. G. Malmquist, Mitt. Hamburger Htornw. Borgedorf 
5, Nr. 21. 
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Bei der Gflttinger Aktinometrie wurden die Aufnahmen so be- 
handelt, als ob sie echten Intensitatstufen von der GrOBe 2,5plog3 - l,19p 
entsprachen. Aus der Kurve der Schwarzungsdifferenzen je zweier Auf¬ 
nahmen ergibt sich nach dem von Schwarzschild vorgeschlagenen 
Rechenverfahren 1 ) die Schwarzungskurve. Der als Skalenfaktor fur die 
Umrechnung der „QuasigrtiBen“ in absolute auftretende Wert von p 
wurde fur eine der Aufnahmen durch AnschluB an die bekannten GrOBen 
der Plejadensterne zu 0,76 ermittelt. Alle anderen Aufnahmen sind an 
diese erste durch dachziegelartige Gberdeckung angeschlossen, so daB 
sich nach der Kettenmethode die individuellen p-Werte fur jede Platte 
ableiten lassen. Bei dem Verfahren ist also zunachst vorausgesetzt, daB 
innerhalb eines Intensitatsbereiches von knapp 4 GrOBenklassen und bei 
einem Verhaltnis der Belichtungszeiten von 1:3 fur jede einzelne Platte 
p - const gesetzt werden darf und daB im Mittel fur alle Platten p den 
Wert 0,76 hat. 

Die leichte Abhangigkeit des Exponenten p von der Intensi- 
tat, mit der man auf Grund des KnoNschen Schwarzungsgesetzes rech- 
nen muB, wird eine Verzerrung der Intensitatsskala, namentlich an den 
Enden, hervorrufen. Es geniigt aber offenbar, die Korrektion der mitt- 
leren Skala durch einige zusatzliche Aufnahmen mit echten Intensitats- 
stufen (die Aktinometrie benutzt Objektivgitter) zu bestimmen, so daB 
letzten Endes bei dem Verfahren nur vorausgosotzt wird, daB die 
Form des Schwarzungsgesetzes fur alle Platten die gleiche 
sei. Bei echten Schwarzungsmessungen diirfto diese Voraussetzung er- 
fiillt sein, wenn man Plattensorto und Entwieklungsbedingungen kon- 
stant halt. Bei den durch Schraffieren erzeugten Pseudoschwarzungen, 
oder wenn Durchmesser bzw. Bildstarken gemeHsen werden, kOnnte man 
Bedenken haben. Doch diirften auch hier die Abweichungen in das Ge- 
biet der zufalligen Fehler fallen und im Rahmen eines groBen Beob- 
achtungsprogrammes nach Art dor Aktinometrie nieht grOBer sein, als 
wenn man individuello Intensitats-Seliwarzungskurven fiir die einzelne 
Platte mit Blenden oder Gittern oder Halbfiltern ableitet. 

Halm 2 ) hat eine unmittelbar auf die KuoNsehe Form des Sohwarzungs- 
gesetzes gegriindete Methode vorgeschlagen, urn aus Zeit-Durchmesser- 
Kurven eines homogenen Platten materials die GrOBen abzuleiten. Untor 
der Voraussetzung, daB die Form der Kurveu I) const die gleiehc soi fiir 
alle Platten (a-const), kann man jeweils fiir die Sterne, deron lixposi- 

l ) Abgodruckt. auch im Handbueh cl. Astrophywk lid. 2, 2. Berlin 1931. S.477 482. 

a ) J. Halm, On a method of determining photographic star magnitudes without 
the use of screens or gratingH. Monthly Not. Hoy. Astron. Hoc. 82, 472. 1922. Hiehe 
auch Trans. Intern. Astron. Union 2, 88. 192f>; 3, 147. 1928. 
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tion geniigend weit unterhalb der optimalen liegt, mit der Schwarzschild- 
sohen Naherung [p -1/(1 + a)] rechnen. Die Parallelitat der fur Sterne 
versehiedener Heliigkeit giiltigen Zeitschwarzungskurven in Riohtung 
der logt-Achse (vgl. Abb. 85) ist eine Priifung fur die Giiltigkeit der An- 
nahme p - const. 

Verwendet man fur die verschiedenen HelligkeitBintervalle Platten 
versehiedener Empfindlichkeit, so daB man jeweils genugend weit von 
der optimalen Intensitat entfemt ist, dann ist es auf diese Weise mOglich, 

eine kontinuierliche Skala zu 
schaffen. Allerdings bedeutet 
die Annahme eines fur alle 
Platten gleichen Absolutwertes 
der Konstanten a eine bedenk- 
liche Einschrankung, von der 
man sich bei der wirklichen 
Anwendung des Verfahrens be- 
freien miiBte. Das kOnnte dann 
geschehen, wenn man auf der 
Platte mindestens 2 Sterne gut 
bekannter Heliigkeit hat, mit 
deren Hilfe die Skala der vor- 
laufigen GrOBen in cine absolute 
verwandelt wxirde. Das Verfah- 
ren erscheint daher brauchbar 
fur relative AnschlusHe. Denn 
bei dem AnschluB an Standard- 
Sterne ist es oft wegen der ge- 
ringen Anzahl dieser Sterne 
nicht mttglich, die Ei(;hkurve 



Abb. 85. Ableitung der Zoitschwarzungskurve 
newjh Halm. - I, II... VI bazoichnen Sterne 
versehiedener Helligkoit. 


der Platte aus diesen allein mit der wiinschbaren Genauigkeit abzuleiten. 
Geht man aber liber die Zeitschwarzungskurven, zu denen alle uberhaupt 
auf der Platte vorhandenen Sterne beitragen, dann erhiilt man die Form 
der Kurve mit groBer Sicherheit und braucht die Standard-Sterne nur 
zur Festlegung von Nullpunkt und Skala. 

Die Ausdehnung der Polsequenz liber die 17. GrflBe hinaus hat Skares 1 ) 
in der Weise vorgenommen, daB er aus kurzbeliehteten Aufnahmen der 
helleren Sterne eine Schwarzungskurve ableitete, deren Form auch flir 
langbelichtete Aufnahmen der schwachen Sterne als giiltig angenommen 
wurde. Der den Nullpunkt festlegende Schwarzsehild-Faktor ergibt sich 


x ) F. H. Searbs, a. a. 0. 
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aus den auf beiden Aufnahmen vorhandenen Sternen bereits bekannter 
Helligkeit (m< 17). 

In ahnlicher Weise kann man bei Spektralaufnahmen vorgehen, so- 
wohl bei Objektivprismenaufnahmen groBer Felder wie bei Einzelauf- 
nahmen. Im ersten Fall braucht man wieder mindestens zwei Sterne, 
deren relative monochromatische GrOBen bekannt sind. Im andern Fall 
muB man mindestens einen der Sterne mit Gitter aufnehmen, um eine 
bekannte Intensitatsstufe zu haben. Folgerichtig im groBen Stil aus- 
geniitzt worden sind diese Mtfglichkeiten bis jetzt noch nicht. 

§ 14. Schleierkorrektion. 

Der Untergrund jeder Platte ist in geringerem oder grOBerem MaBe 
verschleiert. Bei der Ausmessung wird dieser allgemeine Schleier als 
,,klarer Film 4 ' (KF) zum Bezugsniveau gemacht. Jede Messung besteht 
im Prinzip aus zwei Einstellungen, je einer auf die geschwarzte Stelle 
und auf den KF. Auf welche Weise aus diesen zwei Einstellungen eine 
einzige MaBzahl, die reduzierte Ablesung, fur die photographische 
Wirkung gewonnen wird, hangt von dem MeBverfahren ab. Bei den 
Absolutphotometern stellt der Ausschlag des MeBinstruments (natiir- 
lich korrigiert wegen Nullpunkt) fur KF die MaBstabseinheit dar; man 
erhalt die reduzierte Ablesung als Quotient der Ausschlage fur das Ob- 
jekt (A*) und fiir KF (A„): 

A P -A*/A 0> (50) 

wobei man vielfach noch der Bequemlichkeit halber auf A a -100 oder 
1000 normiert. Bei alien Registrierphotometern wird die Differenz 
,,Vollige Dunkelheit - klarer Film 44 als Einheit fur die Ordinaten benutzt. 

Guthnick 1 ) rechnet bei seinem Photometer, bei dem die Aufladezeiten 
an die Stelle der Ausschlage treten, mit 

x “ 1 g/t (51) 

als MaBzahl, wo g die Aufladezeit fiir KF und t die fur den Stern ist. 

Bei den Vergleichsphotometern, bei denen die Messung auf 
lineare Verschiebung eines Keiles zuriickgefiihrt wird, erhalt man die 
reduzierte Keilablesung durch einfache Differenzbildung: 

K r “K*-K 0 . (52) 

Solange die Platte vOllig gleichmaBigen Untergrund zeigt, ist die Reduk- 
tion an sich bedeutungslos; man kOnnte ebenso mit den unreduzierten 
GrOBen rechnen. Sie ist hOchstens notwendig als Skalenreduktion, um 


x ) JahroHb<^richt Berlin-BabolHberginViorteljahrKHchr. d.Astron. Gos.64,157.1929. 
Hnnrib. <1. ICxporimontalphysik, Bd. XXVI. 50 
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kleine Veranderungen in der Empfindlichkeit des Photometers zu beriick- 
sichtigen, die sich in Schwankungen von A fur die gleiche Kontrollstelle 
der Platte auBern. 

Anders liegen die Verhaltnisse, wenn reale Verschiedenheiten des 
Schleiers fiber die Platte weg vorhanden sind. Man steht dann vor der 
Frage, ob die Messungen eines Sternes durch Anbringung des individuellen 
Schleiers in seiner Nachbarschaft verbessert werden konnen. Diese Frage 
ist nicht generell zu beantworten, da die Antwort Annahmen iiber die 
Natur des Schleiers und iiber die Eichkurve der Platte voraussetzen. 

Die oben angegebenen Reduktionsformeln kfinnen bei Vorhandensein 
eines Schleiers offenbar nur dann angewandt werden, wenn 

a) ein streng linearer Zusammenhang zwischen den Intensitaten der 
Sterne und den MaBzahlen des Photometers besteht, 

b) der Schleier durch eine rein additiv wirkende Intensitat erzeugt wird. 

Sind die Schwankungen des Schleiers Ausdruck von Verschiedenheiten 

in der Empfindlichkeit der Platte, sei es infolge verschiedener Schicht- 
dicken, sei es infolge verschiedener Wirkung einer Vor- oder Nachbelich- 
tung, dann ist schwer abzuschatzen, in welchem Umfang die Beobach- 
tungen durch Reduktion mit dem individuellen Schleier verbessert 
werden. 

Bei Messungen von Bildstarken mit fester Blende gewinnt der 
Schleier insofern besondere Bedeutung, als hier bei schwaehen Sternen 
der Anted des Schleiers selbst an der Messung stark fiberwiegt, wenn die 
Sternbilder klein gegen die BlendengrftBe werden. Man miBt unnOtig 
viel von dem unregelmaBigen Plattengrund mit. Es ist aber fraglich, ob 
der neben dem Stern gemessene Schleier reprasentativ ist fur den Schleier, 
der am Ort des Sternes selbst in die Messung mit eingegangen ist. Wenn 
die Schleierschwankungen iiber die Platte weg rein zufalliger Natur wind, 
dann kann die Berucksiehtigung des neben dem Stern gemeHRenen 
Schleiers sicher keine Verbesserung der Messungen bringcn. Van Rhi.jn 1 ) 
und mit ihm die meisten Benutzer des Schilt- Photometers verziehten 
daher ganz auf diese Messungen und stellen nur von Zeit zu Zeit ein und 
dieselbe ,,KontrollstelIe“ zur Uberwachung der Empfindlichkeit des 
Photometers ein. 

Variiert der Schleier systematisch, dann werden die Messungen zwar 
prinzipiell verbessert durch Berucksiehtigung der Schleiermessungen; 
aber der Wert dieser Verbesserung bleibt zweifelhaft. 

Eine korrekte Berucksiehtigung des durch irgendwelehe Zusatz- 
belichtung erzeugten Schleiers erfordert den Ubergang zu den Inten- 

x ) P. J. Van Rhijn, Groningen Publ. 32. 1924. 
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sitaten. Den Weg dazu hat Schwabzschild 1 ) fur die Halbfiltermethode 
angegeben, bei der das Filtergebiet leicht geringeren Schleier hat als die 
nicht abgedeckten Teile der Platte. Es werde vorausgesetzt, daB die 
Schwarzungen relativ zu dem schwacheren Schleier des Filtergebietes 
gemessen wurden. Aus diesen Schwarzungen werden vorlaufige GrOBen p 
abgeleitet. 1st i die Intensitat des Objektes (Sternes) und f die den 
Schleier erzeugende, so gilt fur diese vorlaufigen GrOBen 

li —2,5log(i + f). (53) 

Die der Intensitat i entsprechende wahre SterngrGBe ist 

m--2,5logi, (54) 

wahrend sich zu der Schleierschwarzung aus der vorlaufigen Schwar- 
zungskurve eine GrOBe g 0 ergibt, fur die gilt: 

Vo - -2,5 logf. (55) 

Man hat also 

V~Vo ” ni-// 0 —2,5log[1 + 2,512 m " /l0 ] (50) 

und kann damit als Funktion von jn-ju 0 darstellen. Daraus ge- 

winnt man eine Tabelle der Verbesserungen A/i der vorlaufigen GrOBen /i 
mit dem Argument 


Tabelle 22. Nehlojorkorrektion. 



pH 

/' o H 

um 



/*o /* 

/< 

0,0 

0,00 

3,0 

0,07 

1,2 

0,43 

0,0 

0,93 

5,5 

0,01 

2,5 

<),I2 

1,0 

0,55 

0,5 

1,08 

5,0 

0,01 

2,0 

0,19 

0,9 

0,01 

0,4 

1,28 

4,5 

0,02 

1,8 

0,23 

0,8 

0,70 

0,3 

1,55 

4,0 

0,03 

1,0 

0,28 

0,7 

0,81 

0,2 

1,95 

3,5 

0,04 

1,4 

0,35 






Man erkennt aus der Tabelle, welehe groBen Werto die Sehlcierkorrck- 
tion fur die schwachsten Sterne anninunt; gleiehzeitig aber aueh, wie un- 
sicher die Korrektion ist, da die BezugHgrOBe // 0 huh dem fiachsten Toil 
der Schwarzungskurve in der Naho des Sebleiern bestinimt werden muB. 

In der Anwendung zeigt sich indessen, daB die VorauHHetzung der Ad- 
ditivitat der Schleierintensitat im allgemeinen nieht orfiillt ist. Schwakz- 
SCHILD selbst weist darauf hin, daB der Schleier auch empfindliehkeitH- 
andernd wirkt, so daB man bei vernchleierten Aufnahmen mit einer 

] ) K. Schwauzhchild, ('her die Schlcierknrrrktinn bei der Halbgittermethode 
zur Bestimmung photographiHcher SLerngrdUen. Astron. Nadir. 193 , 81. 1912. Ab- 
godruckt bei G. Mbehhakd, Hand buck d. AHtrophysik. Bd. 2, 2. Berlin 1931. N. 483. 

50* 
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anderen effektiven Filterkonstante rechnen miisse als bei unverschleierten 
Aufnahmen 1 ). 

Man kann in solchen Fallen das folgende Verfahren einschlagen, das 
nach praktischen Erfahrungen in Gottingen 2 ) eine einwandfreie Skala 
liefert, wenn der Schleier nicht sehr stark (kein ausgesprochener Mond- 
schleier), d. h. die Abgrenzung des Filtergebietes auf der Platte nur ge- 
rade mit dem Auge wahrnehmbar ist. Die mit dem individuellen KF 
reduzierten Keilablesungen fur die Aufnahme ohne Filter werden in 
Beziehung gesetzt zu einem bereits vorliegenden Normalsystem von 
Schwarzungen. Daraus ergibt sich fur die beiden verschieden verschleier- 
ten Gebiete je eine Reduktionskurve fiir die Verbesserungen ^lK r in Ab- 
harigigkeit von K r . Unter der Annahme, daB die bei der zweiten Auf¬ 
nahme (mit Filter) wirkenden Schleierintensitaten als Zusatzbelichtung 
auf die Sterne dieser Aufnahme ebenso wirken wie als Nachbelichtung 
auf die Sterne der bereits vorhandenen ersten Aufnahme, kann die Re¬ 
duktionskurve fiir das Filtergebiet auch auf die geschwachten Sterne 
der zweiten Aufnahme iibertragen werden. Damit sind beide Aufnahmen 
auf das gleiche Normalsystem reduziert, und es kann aus den Doppel- 
bildern im Filtergebiet die Eichkurve abgeleitet werden. 

Die Notwendigkeit, eine Schleierkorrektion an die Bcobaehtungen an- 
zubringen, bedeutet stets eine Wertminderung. Man kann solohe Auf¬ 
nahmen zur Starkung der inneren Cenauigkeit verwerten, fiir die Fest- 
legung einer absoluten Skala aber sollten stets nur unvorsohleicrte Auf¬ 
nahmen herangezogen werden. 

§ 15. Gesichlsfeldkorrektion. 

Die photographischen Helligkeiten werden dureh die Lage der Sterne 
relativ zur optischen Achse des Aufnahnieinstrunientes in doppelter 
Weise beeinfluBt. Abbildungsfehler bedingen Veranderungcn der (Je- 
stalt der Bilder; bei mehrlinsigen Objektiven tritt eine Vignottierung 
auBeraxialer Biindel auf. Beide Arten von Fehlern sollten ini wesent- 
lichen radialsymmetrisch wirken, so daB die (Jesiehtsfeldkorrektion nur 
als Funktion des Abstandes r der Sterne von der mit dem DurehstoB- 
punkt der optischen Achse zusammenfallenden Plattenmitte auftreten 
sollte. Indessen kftnnen durch Rcstfehler in der Zentricrung und klcine 

*) Vgl. die Berichto von MOnch liber Versuehe zur Reduktion verHehleiorter 
Halbgitteraufnahmen in den Jahrenberichten den Astrophys. Obn. Potsdam. 
Vierteljahrssehr. d. Astron. Ges. 67, 280. 1932; 68, 253. 1933; 69, 310. 1934- 70 
192. 1935. 

2 )H. Haffner, Veroff. Univ.-Sternw. Gottingen 54. 1937. 
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Plattenneigungen auch Einfliisse sich geltend machen, die durch eine 
nur von r abhangige Korrektion nicht erfaBt werden. 

Wesentlicher noch ist, daB die Gesichtsfeldkorrektion als Ganzes nicht 
eine dem Aufnahmeinstrument als solchem anhangende Eigenschaft ist, 
und daher nicht als Instrumentalkonstante betrachtet werden kann. Die 
Gesichtsfeldkorrektion hangt ab von dem photographisch- 
photometrischen Verfahren. Sie ist verschieden fur Schwarzungen 
und Bildstarken, fur die Pseudoschwarzungen mechanisch verbreiterter 
Aufnahmen und die Durchmesser fokaler Sternbilder. Die Gesichtsfeld¬ 
korrektion kann daher im allgemeinen nicht erst an die fertigen Gr&Ben m 
angebracht werden, sondern muB als eine von der Schwarzung abh&ngige 
Korrektion schon bei den Messungen beriicksichtigt werden. 

Lediglich in den Fallen, wo die gemessenen Schwarzungen wirklich nur 
von der Flachenhelligkeit im Bilde abhangen, wird die Gesichtsfeldkor¬ 
rektion als ein von den Aufnahmebedingungen unabhangiger, fur Sterne 
aller Helligkeiten gleicher Helligkeitsabfall nach dem Rande des Gesichts- 
feldes zu auftreten. Werden dagegen Durchmesser als MaB fur die Stem- 
helligkeit verwendet, dann hat die Gesichtsfeldkorrektion das umgekehrte 
Vorzeichen, da bei normaler Fokusstellung die Durchmesser der auBer- 
axialen Bilder grOBer sein werden als die der axialen. Wahlt man allerdings 
zum Ausgleich einer starken BildfeldwOlbung, wie sie z. B. die zweilinsigen 
Objektive der Himmelskartenrefraktoren aufweisen, eine mittlere Fokus¬ 
stellung, so daB die Zone der besten Strahlenvereinigung in einem gewissen 
Abstand von der Achse liegt, dann wird man in der Plattenmitte und am 
Rande grOBere Durchmesser, also scheinbar grOBere Helligkeiten erhalten. 

Verwickelter noch werden die Verhaltnisse bei Bildstarken, wo die 
Wirkungen der BildvergrOBerung und der Schwarzungsverringerung sich 
uberlagern. Hier hiingen GrOBe und unter Umstanden auch Vorzeichen 
der (Gesichtsfeldkorrektion noch von dem speziellen MeBverfahren ab. 
Die aus don Spuren der schwachsten Sterne bestimmte GrenzgrttBe 
wird auf alle Fallo gedriickt, wenn man sich von der Achse entfernt. 
Dagegen kOnnen in einem Bclichtungsgebiet, wo die Zunahme der Expo¬ 
sition im wesentlichen nur noch ein Wachstum der Bilder bei weitgehend 
ausgeschwarzter Mitte bewirkt, Sterne auBerhalb der Achse photo¬ 
graph isch heller erscheincn als in der Mitte. In dem Ubergangsgebiet ist 
die Wirkung verschieden, je nachdem, ob man mit dem Auge in Skalen 
einschatzt oder die Bildstarken mit fester Blende oder nach der Methode 
der effektiven Sterndurohmesser miBt 1 ). 

*) ISoispiolo niche hoi H. Schnkllbu, UntorHiiohungon iibor kurzbronnwcitigo 
Objcktivo. Vorftff. Univ.-Htcmw. IWlin-PaboIsbcrg 8, Heft 6. 1931. Hsu-Pin Liau, 
Photometric (low cliches Htollaimi. Publ. Lyon 1, Fawc. 13, Fig. 5. 1935. 
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Als Beispiel fur eine schwarzungsabhangige Feldkorrektion 1 ) 
geben wir im Auszug eine Tabelle, die sich auf einen typischen Zweilinser 
mit GesichtsfeldwOlbung und ohne Vignettierung bezieht. Die als Argu¬ 
ment auftretenden GrOBen S sind reduzierte Keilablesungen am thermo- 
elektrischen Photometer von Zeiss. Die Reduktion der gemessenen 
GrOBen S r auf die Mitte hat die allgemeine Form 2 ): 

AS = ar 2 S r + br 2 , (57) 

wo a und b Koeffizienten sind, die durch Beobachtung ermittelt werden 
mtissen. Ihr Zahlenwert ist verschieden fur verschiedene GroBen der 
MeBblende und hangt ab vom Luftzustand bei der Aufnahme. Die Tabelle 
gilt fur mittleren Luftzustand und eine Blende von 0,27 mm Durch- 
messer. r und S sind in mm, die Korrektionen in 0,1 mm angegeben. 


Tabelle 23. 

Feldkorrektion fur das visuelle Rohr des GOttingor Astrographen. 
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Nur die Schwarzungen an der Schwelle (S<5) bediirfen einer positiven 
Korrektion, d. h. die schwachsten Sterne orscheinen auBerhalb der 
Achse zu schwach. Alle anderen Sterne werden bei dem gewahlten Ver- 
fahren der Bildstarkenmessung, das im wesentlichen auf die Durchmesser 
anspricht, auBerhalb der Achse scheinbar zu hell gefunden. Druckt man 
mit Hilfe der Schwarzungskurve fur eine bestimmte Aufnahme die Feld¬ 
korrektion in GrtiBenklassen aus als Funktion der wegen Feldkorrektion 
nicht verbesserten vorlaufigen GrOBen //, so erhalt man die in Abb. 8(5 
wiedergegebene scheinbare Abhangigkeit der Feldkorrektion von der 
Helligkeit der Sterne 3 ). Sie zeigt, wie unbestimmt die Korrektion fur die 

1 ) F. H. Seares gibt (Mt. Wilson Oontr. 80 . 1914) auch die ,,distance' correetion 14 
in Einheiton der Skala als Funktion der Distanz und dor Skalenablosung. 

2 ) J. Armkanca, Z. f. Astrophys. 7, 78. 1933 - Verflff. Univ.-Stornw. Gottingen 35. 

8 ) Eine ochto „Abhangigkeit dor Feldkorrektion von der Helligkeit der Sterne 14 

existiert natiirlich nicht. Wenn man schon die Holligkeiten als Argument w&hlen 
wollto, miiOte man zum mindeston -fi 0 einfuhren, wo dann die /i vorlfiufige GrdQen 
sind und /y 0 die GrenzgroBe der botreffenden Aufnahmen bedeutet. 
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schwachen Sterne wurde, wenn man in Analogic zur Schleierkorrektion 
nach Sohwabzschild als Argument die vorlaufigen GrOflen ju wahlen 
wollte. 

Im Gegensatz zu diesem Beispiel ergibt sich fur das photographische 
Objektiv des Astrographen (U.V.-Triplett) bei Verwendung im Rot eine 
Feldkorrektion der Form 

AS -arS, (58) 


wo a -10~ 3 , wenn r und S in mm ausgedruckt sind. Das Objektiv hat keine 
GesichtsfeldwOlbung, dagegen leichte Vignettierung. Die Korrektion ist 
stets positiv, d. h. die Sterne werden auBerhalb der Achse zu schwach 


gemessen. Ihrem Absolutbe- 
trag nach ist sie viel kleiner 
als bei dem Zweilinser, da 
erst in einem Abstand von 
100 mm von der Achse 
JS/S-0,1 wird. 

DieempirischeBestim- 
mung der Gesichtsfeld¬ 
korrektion erfolgt in der 
Weise, daB man Aufnahmen 
einer Himmelsgegend mit 
mOglichst vielen und iiber 
alle GrOBen verteilten Ster- 
nen in verschiedenen Ab- 
standen von der Achse 



macht. Dann liefert der Ver- 
gleich der Bilder jedes Ster- 


Abb. 86. Feldkorrektion als Funktion <1 oh AchHon- 
abstandoH r und d('r unkorrigiorton CrflOo /i. 


nes eine Bestimmungsgleichung fur den Koeffizienten der Funktion 


f(r, S): 


S 1 -S 1 -f(r l ,S l )-f(r 1 ,SJ. 


m 


Durch Versuche wird man die beste Form fur f(r, S) ermitteln, ausgehend 
von dem allgemeinen Ansatz 1 ) 


f(r, S) ’-2a nill r m S M . (60) 

Da die Gesichtsfeldkorrektion fur verschicdene Aufnahmen infolge 
wechselnder Luftverhaltnisse verschieden ist, werden nach Anbringung 
der mittleren Korrektionen stets noch Rente vorhanden sein. Diese kann 
man am besten durch AnschluB an ein Normalsystem eliminioren. l)as 
Normalsystem selbst gewinnt man durch Mittelung von Aufnahmen, bei 
denen die Sterngegend in verschiedenen Lagen auf der Platte sich befindet 


J ) Beispiel bei Armeanca a. a. O. 
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(Dacbziegel-tJberdeckung), so daB die Einfliisse der Feldkorrektion sich 
im Mittel ausgleichen. 

§ 16. tlberbriickung grofier Helligkeitsintervalle. 

Die Eigenschaften der photographischen Platte bringen es mit sich, 
daB man mit den gewOhnlichen Methoden zunachst nur enge Intensitats- 
intervalle messend iiberbriicken kann. Die Messung von Helligkeits- 
verhaltnissen iiber 1:100 erfordert in jedem Fall besondere Maflnahmen, 
verschieden nach dem Problem. 

Grundsatzlich einfach ist die Uberbriickung, wenn genugend 
viele Zwischenglieder vorhanden sind, wie etwa im Falle einer 
Folge von SterngrOBen. Man kann dann, ausgehend von einem ersten 
Intervall, dessen Skala gut bestimmt ist, nach oben und unten weitere 
Intervalle anhangen. In jedem Teilstiick flir sich wird man die Skala 
mit Hilfe einer der genannten Methoden gut festlegen kttnnen. Dagegen 
muB der Nullpunkt fur jedes Intervall durch AnschluB an das vorher- 
gehende Intervall bestimmt werden. Man muB daher dafur Sorge tragen, 
daB die einzelnen Intervalle nicht einfach aneinanderstoBen, sondern 
sich iiber ein mttglichst groBes Stuck iiberdecken. 

Fehler in den aufeinanderfolgenden NTullpunkten iibertragen sich auf 
die Skala als Ganzes, so daB man eine zunachst auf diese Weise gowonnene 
Folge von StemgrOBen nachtraglich dadurch verbessern wird, daB man 
die Skalen der einzelnen Stiicke noch unmittelbar miteinander verglcicht. 
Das kann so geschehen, daB man durch eine einwandfreio Abschwitchung 
von der GrOBe des mittleren Helligkeitsverhaltnisses beider Intervalle 
das eine Intervall auf die mittlere Helligkeit des anderen bringt. Eine 
genaue Kenntnis der absoluten GrOBe der Abschwachung ist dafiir nicht 
nOtig, diese ergibt sich vielmehr aus dem Vergleich selbst, wenn die beiden 
Intervalle sich ein Stuck iiberdecken. Natiirlich bcdcutct cs cine er- 
wiinschte Kontrolle, wenn der Absolutbetrag der Sehwaehung scll)st noch 
auf andere Weise bestimmt werden kann. 

Hertzsprung 1 ) hat so die Skala der hellen Plejadenstcrno an die der 
schwacheren angeschlossen durch Benutzung der Bilder zwoitcr Ordnung 
eines Gitters mit der Konstante s/d = 3,1. Die Schwiichung cntspricht in 
diesem Fall 3,4 GrOBenklassen. Ahnlich ist bei der Polsequcnz Skakks 2 ) 
verfahren, der durch Kombinationen von Objektivblenden und Draht- 
gittern Abblendungen bis zu 9 m benutzte, um alle hellercn Sterne in die 
Skala der Sterne 10,5 bis 15,5 einzuhangen. 

*) E. Hertzsprung, Priifang dor photographiHchrn CjrOW<‘nHkaIa dor hollcn 
Plejadensterne. Astron. Nachr. 200, 137. 1915. 

2 )F. H. Seares, Astrophys. Journ. 38, 6. 1913 - Mt. Wilson Contr. 70. 
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Schwieriger ist die unmittelbare Uberbrlickung eines groBen 
Helligkeitsintervalles ohne Zwischenglieder, wo alles abhangt 
von der Genauigkeit, mit der die Abschwachung der helleren Lichtquelle 
berechnet werden kann. In extremer Form stellt sich diese Aufgabe dar 
bei der Einordnung der Sonne in die GrOBenskala der Sterne; hier ist 
ein Helligkeitsverhaltnis von rund l:10 u zu messen. Als wirksame 
Schwachungsmittel stehen fur solche Falle zur Verfiigung die Reflexion 
an spiegelnden Kugeln von sehr kleinem Radius und die Abbildung durch 
kleinste Lochblenden in Verbindung mit starken OkularvergraBerungen. 

LaBt man das Licht der Sonne von einer Kugel mit dem Radius q 
und dem Reflexionskoeffizienten k spiegeln, so ist die scheinbare Hellig- 
keit des virtuellen, punktfOrmigen Spiegelbildes in einem Abstand r von 
der Kugel gegeben durch _ k?2 / 4r 2 ? ( 61 ) 


die zu vergleichen ist mit der von einem Stern der GrOBe m direkt erzeug- 
ten Beleuchtung h^. Man kann durch Wahl von q/t ein virtuelles Sonnen- 
bild von beliebig kleiner scheinbarer Helligkeit gewinnen; aber die Ge¬ 
nauigkeit der Berechnung dieser Helligkeit hangt wesentlieh ab von der 
Kenntnis des ReflexionsvermOgens k der Kugel, dessen effektiver Wert 
durch Beugung und kleine Abweichungen von der Kugelgestalt beeinfluBt 
wird. 

Bei der Verwendung sehr kleiner Objektivblcnden muB die Licht- 
verteilung im Brennpunktsbilde beugilngstheoretisch ermittolt werden 1 ), 
was bei genauer Kenntnis der GrOBe der Offming sehr wohl mbglieh ist. 
Zusatzliche OkularvergrttBerung mit Hilfe kurzbrennwoitigor Mikroskop- 
objektive erfordert Beriicksichtigung der Lichtverluste dureh Reflexion 
an den Linsenflachen und durch Absorption im G las, Howie sorgfiiltigo Prii- 
fung der Lage der Reflexbilder, die zusatzlieheH Streulieht liefern kOnnen. 

Eine besondere Form ninimt die Aufgabe an, wenn die beiden zu ver- 
gleichenden Lichtquellen nieht unabhiingig voneinander aufgenommen 
werden kOnnen, sondern bei der Aufnahme der sohwaoheren aueh noch 
die hellere Lichtquelle infolgo der groBen Ausbreitung ihres iiberbelichte- 
ten photographischen Bildes stbrt. Dieser Kail liegt vor bei Doppol- 
sternen mit sehr versehieden h el Ion K o mpononton odor hoi eng 
benachbarten Spektrallinien. Kin gangbarer Weg zur Oborwindung dor 
Schwierigkeiten hei DoppelHternen ist die Verwendung eines Objektiv- 
gitters, dessen Konstante so gewiihlt wird, daU eines der Bougungsbilder 
des Hauptsternes mOglichHt nahe die Helligkeit des Bogleiters hat und 
im gleichen Abstand wie dieser entsteht. Abb. 87 zeigt eine solche Auf- 

J ) Rechnung z. 13. bei O. Birck, DaH photographinche HoIligkoitHvorhiUtniH tier 
Sonno zu Kixstemen. Dias. Gtfttingon 1909. 
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nahme 1 ) des Sirius mit seinem Begleiter. Durch das Gitter (Drahtdicke 
0,129 mm, Abstande 12,6 mm) werden yom Hauptstern Begleiter erzeugt, 
von denen das innerste Paar infolge seiner Lage und Helligkeit genau den 
gleichen photographischen Einfltissen unterliegt wie der echte Begleiter. 

Innerhalb der Spektroskopie scheint bisher noch kein anderer Weg 
versucht worden zu sein als die Erzeugung mOglichst flacher Schwar- 
zungskurven durch besondere Ausgleichsentwickler. Das bedeutet natiir- 
lich einen Verzicht auf photometrische Genauigkeit iiberhaupt und birgt 
aufierdem die Gefahr besonders groBer Nachbareffekte. 

Wenn es sich nur darum handelt, 
eine starke Abschwachung herbei- 
zufiihren, ohne daB der Absolutbe- 
trag genau bekannt zu sein braucht, 
dann bedient man sich am zweck- 
maBigsten der diffusen Reflexion. 
Solche Ealle kommen bei spektrab 
photometrischen Aufgaben vor, wo 
nur gefordert werden muB, daB die 

spektra von Sirius A liegen unter 45°. Abschwachung neutral, d. h. fur alle 
Sirius B liegt rechts unten. Wellenlangen des betraohteten Be- 

reiches die gleiche sei. Man benutzt 
als ReflLektoren gut weiBe bzw. rein graue Substanzen 2 ) (Magnesiumoxyd, 
Kreide, Gips) und erreicht damit bequem jeden beliebigen Grad der 
Abschwachung. Bei Verwendung nur einer einzigen diffusen Reflexion 
ist der Bruchteil a des zur Messung gelangenden Lichtes bedingt durch 
die Lambertsche Albedo A der Substanz und das Offnungsverhfiltnis (o/f), 
mit dem der Spalt des Spektrographen beleuchtet werden muB. Man hat 



Abb. 87. Aufnahme des Sirius und seines 


A o 
n^Tr 


(« 2 ) 


bei einem Offnungsverhaltnis des Kollimators von 1:15 also 3 ) sehr nahe 
a -0,01 A, d. h. eine Schwachung um rund 5 GrOBenklasHcn, wenn die 
Albedo den Maximalwert A-l hat. Beliebig groBe Schwachungon kann 
man offenbar erreichen durch zweimalige diffuse Reflexion, da die erste 
Reflexion an einer beliebig kleinen und im beliebigen Abstand von der 
zweiten befindlichen Scheibe erfolgen kann. 

*) A. N. Vyssotsky, The Photovisual Magnitude of the Companion of Sirius. 
Astrophys. Journ. 78, 1. 1933. 

*) J.Wilsing und J. Schkinkr, Publ. Astroph. Obs. Potsdain 61. 1909* 66 1913- 
77. 1921. ? 

8 ) Das sind z. B. die Verhaltnisse bei dem AnschluC des Spektrurns tk»r Sonnon- 
korona an das der Sonne durch H. Ludbndorff, S.-B. preuU. Akad. Witw. 5. 1925, 
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Erstes Kapitel. 


Instrumente zur Messung der Gesamtstrahlung der Sonne. 

§ 1. Allgemeines. 

Als objektive photometrische Methoden bezeichnet man diejenigen 
Methoden der Photometric, bei denen die Benutzung des menschlichen 
Auges als lichtempfindliches Organ vermieden wird 1 ). 

Den im folgenden zu behandelnden objektiven photometrischen Me¬ 
thoden gemeinsam ist, dafi sie von den von der Benutzung des Auges 
bei der Lichtmessung herriihrenden perstalichen systematischen Pehlern 
frei sind. Ein weiterer Vorteil der groBen Mehrzahl der objektiven Me¬ 
thoden (aller mit Ausnahme der Selen-Methode) ist, daB ein einfacher 
Zusammenhang zwischen Instrumentausschlag und Intensitat besteht. 
SchlieBlich zeichnet sich eine groBe Gruppe der objektiven Methoden 
dadureh aus, daB die benutzten lichtempfindlichen Organe nicht-selektiv 
sind. Nicht-selektive liehtempfindliche Organe eignen sich zur Messung 
der Gesamtstrahlung der HimmelskOrper. Auch bei Messungen in Spek- 
tralgebieten, die mit anderen Hilfsmitteln nicht oder nur mit Schwierig- 
keit erfaBt werden kttnnen (z. B. das au Berate Ultrarot), haben nicht- 
selektive liehtempfindliche Organe groBe Bedeutung erlangt. 

Die objektiven photometrischen Instrumente ktinnen nach ihrer Emp- 
findlichkeit in drei Gruppen geteilt werden. Die erste Gruppe umfaBt 
eine Reihe von Instrumentcn, die zur Messung der Gesamtstrahlung der 
Sonne dienon und die deshalb rclativ unempfindlich sind. Dio astrono- 
misch wichtigsten sind die vorschiedenon Pyrheliometer. Zur zweiten 
Gruppe gehOren Instrumente, die mit Bolometer, Thermoelement oder 
Radiometer ausgeriistet sind. Ihre Empfindliehkeit ist erheblich grOBer 

*) Nach dioHor Definition w&ro photograph iHcho Photomotrio mit Hilfo dor 
thormooloktriMchon odor photooloktrischon Mikrophotomotor aln objoktivo Photo¬ 
metric anzuHprochon. Eh hat sich in aHtronomischon Kromon dor Sprachgobrauch 
oingobiirgort., nach dom sowohl dio visuollo als dio photographischo Photomotrio 
nicht aln ohjoktiv bozoichnot wordon. 
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als die der Instrumente der ersten Gruppe, so daB sie far spektralphoto- 
metrische Messungen der Sonne sowie in Verbindung mit groBen Fern- 
rohren for Messungen der Gesamtstrahlung der Planeten und helleren 
Fixsteme, ja sogar fur spektralphotometrische Messungen der hellsten 
Fixsteme benutzt werden kflnnen. Die Instrumente der dritten Gruppe, 
Alkalizellen- und Selenzellen-Photometer, sind wieder empfindlicher als 
die der zweiten und sind fur Messungen auch schwacherer Fixsteme und 
Nebel brauchbar. Sie ubertrefien unter Umstanden die visuellen Photo¬ 
meter an Empfindlichkeit und stehen in dieser Hinsicht nur noch gegen- 
iiber photographischen Photometern (bei langen Expositionszeiten) zuruck. 

Tm folgenden sollen die Prinzipien der wichtigsten objektiven photo- 
metrischen Methoden auseinandergesetzt und eine Reihe typischer In¬ 
strumente beschrieben werden 1 ). 


§ 2. Das Angstromsche Kompensationspyrheliomeler. 


Die Instrumente zur BestimmUng der Gesamtstrahlung der Sonne 
kttnnen in zwei Gruppen eingeteilt werden, die primaren und die sekun- 
daren. Mit den primaren Instrumenten kann die Intensitat der 
Sonnenstrahlung unmittelbar in absolutem MaB bestirnmt werden. Die 
sekundaren Instrumente mussen zunachst mit Hilfe eincs primaren 
Instruments geeicht werden. 

Das von K. Angstrom 2 ) angegebene sog. Kom pen nations pyrhelio- 
meter gehflrt zu der Gruppe der primaren Instrumente. Das Prinzip 



des Kompensationspyrhcliometers geht aus 
Abb. 1 hervor. Zwei mOglichst gleieho, dunno, 
auf der einen Seite gesehwiirzte Platinstreifen 
A und B bilden den Strahlungsempfanger. Die 
gesehwiirzte Seite des einen Streifens wird der 
Sonnenstrahlung ausgesetzt, der andoro Streifen 


Abb. 1 . Schema wirddurch einen elektrisehen Strom, den Korn- 

des Angstromschen Korn- pensationsstrom, crwarmt. Dor Komnon- 
pensationspyrhehometers. , . . .. , ' 

sationsstrom wird nun so rcguliert, daB die 


TemperaturerhOhung an der Mitte des Streifens fur beide Streifen gleich 
groB wird. Die Temperaturerhohungen werden mit Hilfe emeu Thermo- 


*) Man vergleiche auch W. Bernheimer, Apparuto und Methoden zur Mcwsting 
der Gesamtstrah 1 ung der Himmolskorper. Handbuch d. Awtrophysik Md. 1 . Merlin 
1933. S. 407. 

2 ) K. Angstrom, Nova Acta Upwala 13, 16. 1893; Physic. Rev. 1, 395. 1893. 
Ausfiihrlicher in Wied. Ann. 67, (333. 1899 und Antrophys. Journ. 9, 339. 1899 
(Ubersetzung). Vgl. auch F. Kurlbaum, Z. f. Instrkdo. 13, 122. 1893, wo cine irn 
Prinzip ahnliche Konstruktion angogobon wird. 
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elements mit den Latstellen L x und L 2 verglichen. Bei vollkommener 
Gleichheit der beiden Platinstreifen wird man schlieflen diirfen, daB die 
zugeftihrten Energiemengen gleich groB sind. Die Strahlungsenergie, 
die pro Zeiteinheit und Flacheneinheit von dem einen Streifen absorbiert 
wird, ist also gleich der im anderen Streifen pro Zeiteinheit und Flachen¬ 
einheit entwickelten Jouleschen Warme. 

Es sei das Absorptionsvermtigen der geschwarzten Seite der Streifen 
gleich a. Die Breite der Streifen sei b, der elektrische Widerstand pro 
Langeneinheit q. Der bestrahlte Streifen absorbiert dann pro Zeiteinheit 
und Langeneinheit die Energie aqb. Im stromdurchflossenen Streifen 
wird pro Zeiteinheit und Langeneinheit die Joulesche Warme gi 2 ent- 
wickelt, wenn die Stromstarke des Kompensationsstroms gleich i ist. Es 
ergibt sich die folgende Fundamentalgleichung zur Bestimmung der 
Strahlungsenergie q: 


aqb -gi 2 

(1) 

O-ai/- 

(2) 


Wird q in Ohm pro Zentimeter, b in Zentimeter und i in Ampere ge- 
rechnet, so findet man q nach Gl. (2) in Watt pro Quadratzentimeter. 
Nun ist 1 ) i 

.1 Watt cm -2 - ------- cal cm" 2 sec 1 . (3) 

4,19 

Es folgt, daB ,. 2 / 4 v 


mit 


k 


g 

4,19ftb 


(< r >) 


ist. Die Konstante k wird als Pyrheliomoterkonstantc bczeichnet. Sio 
ist (lurch eine Breitenmessung, eine Widerstandsmessung und cine Mes- 
sung des AbsorptionsvermOgens zu errnitteln. 

Das Angstrttmschc Kompcnsationspyrheliomoter (vgl. Abb. 2) besteht 
aus einem Rohr, das gegen einen beliebigon Punkt des Hinimels gerichtet 
vverden kann. Die Platinstreifen sind, auf einem Ebonitrahmen aufge- 
spannt, am Roden des Rohres so angebraeht, daB 1. von den Platin¬ 
streifen geseben ein passendos Areal des Himmels freigelassen wird, und 
2. die SonnenbcHtrahlung in der Ebene der Streifen auf einen Kreis, 
der die Streifen gerade noch enthalt, begrenzt wird. Das obero fiJnde 
des Rohres kann mit einem Deckel vcrschlosscn werden. Hinter dem 
Deckel ist ein drehbarer VersehluB W angebracht, so daB je nach Belieben 
der eine oder der anderc odcr beide Streifen der SonnenbcHtrahlung aus- 
gesetzt werden kttnnen. Mit Hilfe eines Umschalters (U in Abb. 1) kanfi 


') Vgl. ctwa R. T. Hikok, Physio. Rov. Supplement 1, l. 1929. 
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der Kompensationsstrom nach Belieben durch den einen oder den an- 
deren Streifen geschickt oder unterbrochen werden. 

Bei den Messungen wird folgendermaBen verfahren. Das Rohr wird 
auf die Sonne gerichtet und der Deckel abgenommen, Der drehbare 
VerschluB wird so eingestellt, daB beide Streifen bestrahlt werden. Der 
Strom bleibt unterbrochen. Unter diesen Umstanden werden die Tempe- 
raturen der Lotstellen Li und L 2 gleich groB sein. Die entsprechende 
Nullage des Galvanometers G wird abgelesen. Darauf wird der Ver- 

schluB so eingestellt, daB nur der Streifen A 
bestrahlt wird. Der Umschalter U wird auf 
B eingestellt und der Kompensationsstrom 
durch Anderung des Widerstands R (vgl. 
Abb. 1) so reguliert, daB das Galvanometer G 
zur Nullage zuriickkehrt. Der entsprechende 
Kompensationsstrom wird am Amperemeter A 
abgelesen. 

Die Messung wird nun wiederholt, indem 
jetzt B bestrahlt wird und der Kompensations¬ 
strom durch A geschickt wird. Durch Mittel- 
bildung der so erhaltenen MoBwerte eliminiert 
man einen etwa vorhandenen kloinen Unter- 
schied der beiden Streifen A und B. 

Eine vollstandige Doppel messung kann be- 
quem im Laufe weniger Minutcn ausgefuhrt 
werden. Es ist also eine praktisch kontinuier- 
liche Verfolgung der Intcnsitat der Sonnen- 
strahlung mOglich. 

Es soli jetzt auf Kinzclheitcn der Kon- 
struktion, auf die Methode der Bestimmung der Pyrheliomcterkonstante 
k, auf die Frage der erreichbaren Genauigkeit und auf gewisso Quellen 
systematischer Fehler naher eingegangen werden. 

Zur Herstellung der Platinstreifen benutzto Angstrom IMatinfolie von 
der Dicke 0,01-0,02 mm, die mit Hilfe eincr Teilmasehine in Streifen 
von der Lange 2 cm und der Breite 1-2 mm zersehnitten wurde. Vor der 
weiteren Behandlung wurde noch gepriift, ob die elektrischen Wider- 
stande der Streifen geniigend genau gleich waron. Zur Stdiwiirzung der 
einen Seite der Streifen wurden sie zunachst auf galvaniHchom Wege mit 
einer diinnen Zinkschicht iiberzogen, die dann mit Platinchlorid behandelt 
wurde. SchlieBlich wurden die Streifen mit Hilfe einer Stcarinkerze, in 
deren Flamme ein diinnes Kupfernetz gehalten wurde, mit einer dtinnen 
*) K. Angstrom, Astrophys. Joum. 9, 335. 1899. 
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RuBschicht tiberzogen. Die Dicke der RuBschicht betrug ungefahr 
0,001 mm. 

Auf der nicht geschwarzten Seite eines auf einem Rahmen montierten 
Streifenpaares wurde ein Nickel-Kupfer- oder Konstantan-Kupfer-Thermo¬ 
element angebracht. Nach Anbringung des Thermoelements wurden zur 
ErhOhung der Symmetric in bezug auf Ausstrahlung die Riickseiten der 
Streifen mit schwarzem Lack iiberzogen. 

Bei den neueren Instrumenten werden statt Platinstreifen Manganin- 
streifen derselben Dimensionen benutzt. Der Temperaturkoeffizient des 
elektrischen Widerstands von Manganin ist so klein, daB mit einem kon- 
stanten Widerstand gerechnet werden kann. Bei der Benutzung von 
Platinstreifen muBte eine von der Instrumenttemperatur und von der 
GrOBe der Bestrahlung abhangige Korrektion angebracht werden. Der 
SchwarzungsprozeB ist bei Manganinstreifen etwas schwieriger durch- 
fuhrbar, da Manganin beim Gberziehen mit Platinschwarz angegriffen 
wird, wenn das Uberziehen nicht sehr schnell erfolgt 1 ). 

Zur Bestimmung der Pyrheliometerkonstante k [vgl. Gl. (5)] wird zu- 
nachst die Streifenbreite der geschwarzten und montierten Streifen mit 
Hilfe eines Mefiapparates oder einer Teilmaschine ausgemessen. In 
Gl. (5) wird der Mittelwert der beiden Streifenbreiten eingesetzt. Dio 
Breite wird an mehreren (z. B. fiinf) symmetrisch zur Mitte gelegenen 
Stellen gemessen. Die Breite b wird so im allgemeinen mit einer Unsicher- 
heit von nur 0,1% bekannt sein. 

Der elektrische Widerstand q pro Langeneinheit der Streifen wird nach 
Angstrom vorteilhaft elektrometrisch bestiinmt. Der 
zu untersuchende Streifen wird mit einem genau 
geeichten MeBdraht mit Schleifkontakt in Serie ge- 
schaltet. Ein mit Hilfe eines Vorschaltwiderstands 
regulierbarer Strom von etwa derselben UrOBo wie 
der normale Kompensationsstrom an klaron Tagen 
(0,25 Ampere) wird (lurch Streifen und MeBdraht ge- 
sehlossen. Mit Hilfe zweior in genau bekanntem Ab- 
stand (etwa 1 cm) angobraohter Platinspitzen, die 
mittels Schraube und Ecdern (vgl. Abb. *A) leicht v orrichl.ung zur 



gegen den Streifen gedriickt werden kttmien, kann 
die Potcntiuldiffcrenz langs der betrcfTenden Strecko 
auf (lem Streifen abgegriffen werden. Dieso Potontial- 
differenz wird mit Hilfe eines LippmannsehenKapillar- 
elektrometers mit der INitentialdiflerenz liings einer 


Mourning <los YVidor- 
hIhikIh pro Langun- 
oinlicit dor Ntroifon 
irn Angst rdmHohon 
Komponsul iouH- 
pyrholinmot,nr a ). 


J ) Vgl. E. JIackun, Ark. Mat. Astr. Kyw. 19A, No. 10. 1025. 
a ) K. Anuhtuom, Antrophys. Jouru. 9, 337. 18111). 


Hnudl). (1. IOxporiui(Mitnl]))iyHlk, lid. XWI. 
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Strecke von bekanntem Widerstand am MeBdraht verglichen. Praktisch 
wird der Vergleich so ausgefuhrt, daB die beiden Potentiale mit Hilfe einer 
Wippe dem Kapillarelektrometer abwechselnd zugefiihrt werden. Der 
Schleifkontakt des MeBdrahts wird so eingestellt, daB die beiden Poten¬ 
tiale nach der Anzeige des Kapillarelektrometers gleich sind. Der Wider¬ 
stand zwischen den Platinstiften ist dann gleich dem an dem MeBdraht 
abgelesenen Widerstand. Durch Division mit dem bekannten Abstand 
zwischen den Platinstiften erhalt man den gesuchten Widerstand pro 
Langeneinheit q des Pyrheliometerstreifens. 

Das Kapillarelektrometer ist in der Tat bei der vorliegenden Aufgabe 
ein sehr geeignetes Instrument. Der groBe Vorteil des dargestellten elek- 
trometrischen Verfahrens ist, daB das MeBresultat unabhangig von den 
Ubergangswiderstanden zwischen dem Streifen und den zum Abgreifen 
einer genau definierten Strecke immer notwendigen Spitzen ist, indem 
kein Strom durch diese flieBt. Andererseits muB das benutzte Elektro- 
meter empfindlich sein, da es sich um eine sehr genaue Messung eines 
Potentials vonetwa 0,05 Volt handelt. Die Empfindlichkeit des Kapillar¬ 
elektrometers (etwa 1 Skalenteil pro 10~ 4 Volt) ist der Aufgabe ange- 
messen. Die Nachteile des Kapillarelektrometers sind hier zicmlich be- 
langlos. Die groBe Kapazitat spielt, weil parallel einem kleinen Wider¬ 
stand, uberhaupt keine Rolle. Da das Elektromctcr lediglieh als Null- 
instrument gebraucht wird, werden an die GleichmaBigkeit der Skala 
keine Anforderungen gestellt. 

In Gl. (5) ist fur q der Mittelwert der Widerstixnde pro Liingeneinheit 
der beiden Pyrheliometerstreifen einzusctzen. Eine Genauigkeit von 
0,1% ist relativ leicht zu erreichen. 

Die Bestimmung des AbsorptionsvermOgens a der beruBten Suite der 
Streifen stellt den schwierigsten Teil der Aufgabe der Ermittlung der 
Pyrheliometerkonstante dar. Die Bestimmung crfolgt durch Ermittlung 
des Verhaltnisses zwischen der Bestrahlung und der in alien Ricbtungen 
diffus reflektierten Strahlung 1 ). Wie Versuche gezeigt haben, darf hierbei 
die Giiltigkeit des Lambertsehen Gesetzes der dift’usen Reflexion (vgl. 
S. 53) vorausgesetzt werden. Prinzipiell miiBte die Bestimmung des Ab- 
sorptionsvermOgens mit annahernd monochronnitischer Strahlung fur 
verschiedene Wellenlangen im ganzen Wellenlangenbereieb der Sonnen- 
strahlung ausgefuhrt werden. Wie Versuche mit mehreren Eichtquellen 
sehr verschiedener spektraler Zusammensetzung jcdoeh gezeigt haben, 
erfolgt die Absorption so nahe nicht-selektiv, daB man in it einem von 
der Wellenlange unabhangigen AbsorptionsvermOgen rechnen darf. 

T ) K. Angstrom, Ovors. K. Vet. Akad.Eorli. 5,283. J 898; vgl. aueb W.W. ( 'oiilentz 
und W. B. Emerson, Bull. Bureau of Stand. 12, 549. 1916. 
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Bei dem Schwarzen der fur die Herstellung der Pyrheliometerstreifen 
dienenden Manganinfolien wird jetzt immer in genau derselben Weise 
verfahren, so daB das AbsorptionsvermOgen als ein fur allemal bekannt 
gelten darf 1 ). Der entsprechende Wert von a ist 0,98, also sehr nahe 1, 
aber doch so weit abweichend, daB die Annahme vollkommener Absorp¬ 
tion der auf die Streifen fallenden Strahlung zu merklich fehlerhaften 
Resultaten fiihren wxirde. 

Es ist ersichtlich, daB die Pyrheliometerkonstante ohne Schwierigkeit 
mit einer Genauigkeit von etwa 0,5% ermittelt werden kann. Es ist eine 
wichtige Frage, ob vorausgesetzt werden darf, daB die Pyrheliometer¬ 
konstante tiber langere Zeitraume (Jahrzehnte) konstant bleibt. Nach 
Untersuchungen von Granqvist, A. Angstrom und Baoklin 2 ) hat sich 
die Pyrheliometerkonstante eines als Normalinstrument benutzten 
AngstrOmschen Kompensationspyrheliometers wahrend zweier Jahr¬ 
zehnte nicht merklich (weniger als 0,4%, wahrscheinlich weniger als 
0,2%) geandert. Das AbsorptionsvermOgen der Pyrheliometerstreifen, 
auf das es wohl in diesem Zusammenhang in erster Linie ankommt, zeigt 
also bei der benutzten Art der Herstellung einen bemerkenswerten Grad 
der Konstanz. 

Der zufallige mittlere Fehler einer norrnalen Doppclmessung der GrOBeq 
mit dem AngstrOinschen Kompensationspyrheliometer kann relativ leicht 
auf etwa 0,1% herabgedriickt werden. Die Temperaturerhohung der 
Streifen infolge der Bestrahlung bzw. der Erwarmung dureh den Kompen- 
sationsstrom ist von der GrOBenordnung 10° G. Es macht koine Schwicrig- 
keiten, die Genauigkeit des thermoelektrisoheii Vergleiehs dor Tempera - 
turen der Streifen auf OVOl. zu treiben. Die Empfindliehkeit der benutzten 
Thermoelcmente iHt etwa 40 Mikrovolt pro Grad, so daB fur das Galvano¬ 
meter G die Empfindliehkeit l Skalenteil pro Mikrovolt vOllig ausroieht. 

Dm beurtcilen zu kdnnen, ob die Messungen mit dem AngstrOmsehcn 
Kompensationspyrheliometer dureh inerkliehe system attache Fehler go- 
sttirt werden, muB man untersuchen, mit welohem Genauigkeitsgrad die 
grundlegende Voraussetzung der Gleiohheit zwisehen absorbierter Strah¬ 
lung und zugefiihrter Jouleseher Wiirme orlullt ist. Eine solehe Unter- 
suchung hat A. Angstrom-’*) angostellt. 

Zumiehst ist zu untersuchen, ob gleiche Fmergiemengen, einmal in der 
RuBschieht absorbiert, das andere Mai im Streifen erzougt, die glciehe 
Tcmperuturerhdhiuig an der Riiokseite des Streifens ergeben. Es zeigt 
sieh, daB dies nicht ganz genau der Fall ist. Die absorbierto Strahlungs- 

») Vgl. S. SOI, Arnn. I. 

a ) Vtfl. K. IIackun, Ark. Mat. Asir. Fy«. 19A, No. 18. 102/). 

a ) A. Anuhthom. Awtrophys. Journ. 40, 274. 1014; auch Meteor. Z. 49, 309. 1914. 
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energie mu.fi etwas grOfier sein als die Joulesche Warms, damit die Tem- 
peratursteigerung die gleiche wird. Der Untersohied betragt aber weniger 
als 0,5%, wahrscheinlich erheblich weniger. Dies beruht auf dem geringen 
AusstrahlungsvermOgen und der Dunne der Rufischicht, die bewirken, 
dafi die absorbierte Energie trotz der nicht sehr hohen Warmeleitfahig- 
keit der Rufischicht viel schneller in den Manganinstreifen hinuber- 
strftmt als in die iibrige Umgebung. Das Resultat der angefiihrten theore- 
tischen tTberlegung von A. Angstrom stimmt mit dem einer experimen- 
tellen TJntersuchung von K-Tjelbattm iiberein. 

Es folgt aus der obigen t)berlegung, daB in der Tat die Joulesche Warme 
sehr nahe mit der absorbierten Strahlungsenergie ubereinstimmt, wenn 


der Pyrheliometerstreifen gleichmafiig beleuchtet ist. Nun fand aber 
A. Angstrom, daB bei einem von ihm benutzten Instrument an jedem 
Ende des Streifens ein kleines Stuck (etwa 1mm) im Schatten des 
hintersten Diaphragmas lag. Wie Angstrom sowohl auf theoretischem 
wie auf experimentellem Wege (durch Einfiihren eines grOBoren Dia¬ 
phragmas) zeigen konnte, bedeutet dies eine systematische Fehlerquelle, 
indem dieproFlacheneinheit absorbierte Strahlungsenergie aq jetzt etwas 
grOBer sein mufi als die Joulesche Warme pi 2 . Die theoretische Unter- 

suchung dieses sog. Randeffekts ist lehr- 
reich, indem ganz allgemein ein Einblick in 
den physikalisohen Mechanismus der Erw&r- 
mung eines bestrahlten Streifens gewonnen 
wird 1 ). 

Abb. 4 zeigt schematisch den bestrahlten 
Streifen. Es wird angonommen, dafi die 
Warmeleitfahigkeit der Umgebung so grofi 
ist, dafi die Temperatur aufiorhalb des Strei¬ 
fens, insbesondere an den Bofestigungs- 
punkten des Streifens, gleieh groB ist (T). 
Durch die Bestrahlung steigt die Temporatur 
des Streifens. Es ist die TemperaturorhOhung 
r alsFunktion des Abstands x vom Streifenmittelpunkt zu ermitteln. Wir 
betrachten das Volumenelement des Streifens zwisehen zwei zur Liings- 
richtung des Streifens senkrechten Ebenen im Abstand x bzw. x i dx 
vom Streifenmittelpunkt. Die Bestrahlung pro Flaehcnoinheit und Zeit- 
einheit sei gleieh q, die pro Flacheneinheit und Zeitoinheit abHorbiorte 
Energie gleieh aq. 

Das betrachtete Volumenelement empfangt dann pro Zeitoinheit die 
Energie aqbdx. (6) 
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Abb. 4. Zur Berochnung 
der Tomporaturverteilung in 
einem gloichmaBig boatrahlton 
oder stromerw&rrnton Stroifon. 


x ) Vgl. hierzu aueh E. Warburg, 1. c. S. 83L, Anm. 1. 
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Nachdem die Bestrahlung so lange angedauert hat, daB der Zustand 
stationar geworden ist, wird die Temperatur so weit gestiegen sein, daB 
das Volumenelement durch Strahlung, Konvektion und Warmeleitung 
gerade die Energie aqbdx pro Sekunde verliert. 

Wir betrachten zunachst den Energieverlust des Volumenelements 
durch die Flachen gegen Luft. Wegen der geringen Dicke des Streifens 
kommen nur die von der Flache bdx und die ebenso groBe Hinterflache 
in Betracht. Solange die TemperaturerhOhung r gegeniiber der absoluten 
Temperatur T klein ist, und das darf hier vorausgesetzt werden, ist dieser 
Energieverlust proportional der TemperaturerhOhung r. Es darf also fur 
die Vorderflache als Energieverlust pro Zeiteinheit Ajbdx-r und fur die 
Hinterflache A 2 bdx-r angesetzt werden, wo Aj und A 2 Konstanten sind. 
Der gesamte Energieverlust pro Zeiteinheit durch die Flachen gegen Luft 

istals0 (A 1+ A 2 )bdx-T. (7) 


Kame allein der Energieverlust durch Strahlung in Betracht, so ware 
einfach nach dem Stefanschen Gesetz (vgl. S. 00) der Energieverlust durch 

bdx• u(T 4T) 4 -bdx*aT 4 **bdx-4aT 3 r (8) 


gegeben, also sowohl A x wie A 2 gleich 4oT 3 . Bei T « 290° K ist dies gleich 
1,3 • 10~ 4 cal cm~ 2 Grad" 1 . 

Unter den gegebenen Bedingungen komint noch die Wirkung der Kon¬ 
vektion und Warmeleitung der Atmosphare hinzu. Angstrom fiihrt nach 
McFarlane die folgenden Werte an: 

A 1 -2,()-10" 4 und A 2 -1,8-10 4 oalem~ 2 Grad~ l . 

Es soli sodann der Energieverlust durch die zur Langsrichtung des 
Streifens senkrechten beiden Schnittflachen bei x und x -i dx betrachtet 
werden. Es sei die spezifisehe Warmeleitfahigkeit des Streifens gleich k 
cal cm" 1 Grad" 1 . Der Temperaturgradient in der Langsrichtung des 
Streifens an den beiden Schnittflachen ist (dr/dx) x bzw. (dr/dx) x 4 . llx . 
Der Energieverlust des betraehteten Volumenelements durch die Schnitt¬ 
flachen durch Warmeleitung ist folglich 


-bn* k(dr/dx) x , (lx h bn• k(di/dx) x ~bnk(d 2 r/dx 2 )dx , (9) 

wenn die Dicke des Streifens n, die Querschnittsfllaclie also bn ist. Im 
stationaren Endzustand gilt also nach Gl. (0), (7) und (9) 


d*r 


aqbdx - (A t 4 A 2 )bdx • r-bn k ^ a dx 


( 10 ) 


d 2 r 

dx 2 


A] + A 
nk 


2 r 4 a q = 0 . 

nk 1 


oder 


(11) 
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Wenn die Bestrahlung q als Funktion von x gegeben ist, kann die 
TemperaturerhOhung r gemaB 61. (11) unter Beriicksichtigung der Rand- 
bedingungen r - 0 fiir x -1 und x *■-1 (vgl. Abb. 4) berechnet werden. 

Im einfachsten Fall gleichmaBiger Bestrahlung des ganzen 
Streifens, d. h. aq - const, ergibt sich anf dies© Weise 


wo 


r - 


aq 


Ai + A< 


1 e ^ + e -** 1 r 


A*-]/- 


+ A 2 
Ilk 


(12) 

(13) 


ist. Insbesondere folgt fur die TemperaturerhOhung r 0 im Streifenmittel- 


punkt (x - 0) 


T & q Ji_ 

0 A 2 + A 2 | e ^ 1 


_2_ 

+ e-P 1 


(14) 


Abb. 5 zeigt r/r mftx als Funktion des relativen Abstands x/1 vom 

Streifenmittelpunkt fiir zwei verschiedene Werte von //I (//1-J bzw. 

^1-4). Je grOBer ji 1 ist, desto grO- 

Ber ist die TemperaturerhOhung im 

Mittelpunkt. Der Grenzwort r max 

ist, wie aus 01. (14) ersichtlich, 

gleich aq/(A! + A a ). Physikalischist 

dieser Sachvorhalt folgendermaBen 

zu interpretiercn. Dio GrOBe /il 

stellt ein MaB fur das Verhaltnis 

zwischen den Energicver I listen 

durch die Obcrfliiohe und durch 

Warmeleitung durch den Streifen 

dar. Je diinner der Streifen, je 

kleiner seine spezilische Warmeleit- 

fahigkeit und je lilnger der Streifen 
Abb. 5. Tomporaturvortoilunc . , , , 

... u ist, desto grOBer wird //1. Dem 

in oinom gloichinauig brstrahlton bzw. * r 

durch cinon. Strom orwuimtcn Htroifon. Grenzfall eines sehr grolJen /d- 

Wertes entspricht physikaliNeh ein 

Zustand, wo allein der Energieverlust durch die Streifenoberfliieho fiir 

die Mittelpunktstemperatur maBgebend ist. Dieser Zustand wird bei 

einem sehr diinnen und langen Streifen erreicht. Mit einem solchen 

Streifen erhalt man also im betrachteten Fall im Streifenzentrum die 

maximale TemperaturerhOhung T mftX -aq/(A 1 + A 2 ). 

Im entgegengesetzten Grenzfall eines sehr kleinon //I-Wertes geht 
Gl. (14) iiber in 





aq 

Aj + A 2 


(/iU 1 ) 


(15) 
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oder nach Gl. (13) p 

T °“ aq 2nk ( 16 ) 


Dieser Grenzfall ist dann realisiert, wenn der Energieverlust durch die 
Oberflache gegeniiber dem Energieverlust infolge Warmeleitung durch 
den Streifen so klein ist, daB er vernachlassigt werden darf. 

Bei dem von Angstrom betrachteten Instrument war 1-lcm, 
n-2,0-10“ 3 cm, k - 0,52 cal cm -1 Grad -1 und A x +■ A 2 -4,4-10“ 4 . Es folgt 
fj, - 0,65 und pi - 0,65. Nach Gl. (14) wird dann r 0 - 410aq. Eine Bestrah- 
lung aq - 0,02 cal cm -2 sec -1 gibt also eine Temperaturerhohung im Streifen- 
mittelpunkt von 8?2. Der vorliegende Fall liegt dem zuletzt betrachteten 
Grenzfall am nachsten. Bei Vernachlassigung des Energieverlusts durch 
die Oberflache wiirde man eine TemperaturerhOhung r 0 - 9?6 errechnen 
[vgl. Gl. (16)]. Unter Vernachlassigung des Energieverlustes durch Warme¬ 
leitung wiirde man dagegen die (maximale) TemperaturerhOhung 45° 
erhalten. 

Es soli sodann nach Angstrom der Fall eines Streifens betrachtet 
werden, der langs einer gewissen Strecke gleichmaBig bestrahlt wird, 
auflerhalb dieser Strecke aber unbestrahlt ist. Die bestrahlte Strecke 
mOge symmetrisch zum Streifenmittelpunkt liegen, zwischen x ~-p und 
x-p. Es soli also diejenige LOsung der DifFerentialgleichung (11) mit 
q(x) -q im Intervall -p<x<p und q(x)~0 fiir l>x>p und -l<x<~p 
ermittelt werden, die die Randbcdingungen r-0 fiir x -1 und x-1 
erfullt. Fiir die dieser Lttsung entspreehende TomporaturerhOhung r 0 
im Streifenmittel])unkt erhalt man 


a(j ( ( of* (1 “ p) i | 

0 ~ Aj V A^ I o '* 1 i e 1 | * 


(17) 


Im Fall p «1 geht Gl. (17) natiirlieli in die Gl. (14) iiber. 1st l-p sehr 
klein gegeniiber 1, <1. h. liegt nur ein ganz kleines Stiiek an jedem Endo 
des Streifens im Sehatten und ist gloichzeitig pi 1, so gilt mit geniigen- 
dcr Gcnauigkeit 



Durch Vcrgleich mit Gl. (14) oraiolit. man, daB durch die betrachtete 
Beschattung der Ktreifenenden eine Vcrminderung der Temperatur- 
erhOhung im Streifenzentrum resultiert, die fiir/del sehr nahe durch 


den Korrektionsfaktor 1- .^j gegeben ist. Liegen beispielsweise 10% 


des Streifens im Sehatten, so ist die Reduktion der TemperaturerhOhung 
sehr nahe 1 %, oder anders ausgedriickt, es ist eine 1% hohere Bestrah- 
lung des unbeschatteten Teils des Streifens erforderlich, damit die gleiche 
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Temperatur wie im Falle der gleichmaBigen Bestrahlung des ganzen 
Streifens erreicht wird. Fur grOBere ^1-Werte ist die Abweichung des 
Korrektionsfaktors von 1 kleiner, wie man durch Vergleich von Gl. (14) 
und (17) ableiten kann, fur //I-3 betragt die Abweichung beispielsweise 
nur die Halfte. 

Die Behandlung des Problems der Erwarmung eines Pyrheliometer- 
streifens durch den ihn durchflieBenden Strom erfolgt in ganz ahnlicher 
Weise. Es darf vorausgesetzt werden, daB die Joulesche Warme gleich¬ 
in aBig durch den ganzen Streifen erzeugt wird. Das Problem ist dann 
dem zuerst behandelten eines gleichmaBig bestrahlten Streifens analog. 
Die Energiezufuhr des S. 804 betrachteten Volumenelements ist jetzt 
pi 2 dx. Die Ausdriicke fur die Energieverluste sind dieselben wie vorher. 
In Gl. (10) ist also nurdielinke Seite aqbdx durch pi 2 dx zu ersetzen. Es 
ergibt sich also genau die gleiche Temperaturverteilung und insbesondere 
genau die gleiche Mittelpunktstemperatur wie im Falle des gleichmaBig 
bestrahlten Streifens, wenn 

aqb-gi 2 (19) 


ist. Das ist aber gerade die Fundamentalgleichung (1) des Kompensa- 
tionspyrheliometers. 

Im Falle eines bestrahlten Streifens, an dessen Enden ein kleines 
Stuck im Schatten liegt [vgl. Gl. (18)], erhalt man gleiche Mittelpunkts- 


temperaturen, wenn 



( 20 ) 


gilt. Der Randeffekt kann also, wenn (I—p)/l klein ist und /t l < 1, durch eine 
VergrOBerung der Pyrheliometerkonstante gegeniiber dem Idealwert [vgl. 
Gl. (5)] im Verhaltnis l+[(l-p)/l] 2 beriicksichtigt werden. 

Marten 1 ) hat den Randeffekt eines AngstrOmsehen Kompensations- 
pyrheliometers eingeheiid experimentell untersucht. Mit Hilfe eines Dia- 
phragmas mit meBbar versehiebbaren Metallbacken konnto die Lange 
des beschatteten Teils der Pyrheliometerstreifen variiert werden. Es wurde 
nun unter Elimination der Anderungen der Sonnenbestrahlung der Kom- 
pensationsstrom als Funktion der Schattenlange geincssen. Die Mes- 
sungen erlaubten eine sichere Extrapolation auf die Schattenliinge Null, 
d. h. auf den Fall gleichmaBiger Bestrahlung. In dieser WciHe konnte die 
GrOBe des Randeffekts als Funktion der relativen Schattenlange er- 
mittelt werden. Es ergab sich praktisch Proportionalitiit zwischen dem 
Randeffekt und dem Quadrat der relativen Schattenlange bis etwa 


W. Marten, Meteor. Z. 57, 342. 1922. 



I. Kap. § 2. Das Angstromsche Kompensationspyrheliometer. 809 


(l-p)/l-0,3, wie nach der Theorie zu erwarten war [vgl. Gl. (20)]. Der 
experimentelle Wert des Randeffekts auf (1—p)/l — 0,1 bezogen betrug 
jedoch nur 0,7% gegenuber dem theoretischen Wert 1,0%. A. Angstrom 
hatte aus seinen allerdings nicht sehr ausgedehnten Experimenten den 
Randeffekt 1,3% fur (1—p)/l — 0,1 abgeleitet. 

BeidemvonMARTENuntersuchtenlnstrumentwar 1 - lem,l-p - 0,20cm, 
also (l-p)/l - 0,2. Der experimentelle Wert des Randeffekts war also 2,8%. 
Bei dem von A. Angstrom benutzten Pyrheliometer war dagegen 1— p 
nur 0,1 cm bei 1-1 cm, der Randeffekt infolgedessen erheblich kleiner. 
Im allgemeinen fehlen in der Literatur Angaben fiber die Lange des be- 
schatteten Teils der Streifen. 

Neben dem Randeffekt kommt noch als Quelle systematischer Fehler 
die unsymmetrische Bestrahlung der Umgebungen der beiden Pyrhelio- 
meterstreifen in Betracht. Die nachste Umgebung des bestrahlten Strei- 
fens durfte eine etwas hohere Temperatur haben als die des durch den 
Kompensationsstrom erwarmten, wodurch eine kleine zusatzliche Er- 
warmung des bestrahlten Streifens entsteht. Diese Fehler quelle wirkt 
im Gegensatz zum Randeffekt in der Richtung, daB zu groQe Werte der 
Bestrahlung gemessen werden. Die Wirkung durfte jedoch infolge des 
hohen LeitvermOgens und der relativ groBen Warmekapazitat der Um¬ 
gebungen sehr klein sein. Gegebenenfalls kann sie durch zweckmaBige 
Wahl der Anbringung des Verschlusses und geeignete Form der Offnung 
des hintersten Diaphragmas eliminiert werden. 

Paschen 1 ) hat darauf hingewiesen, daB bei ungleichmalliger Dicke der 
Pyrheliometerstreifen die TemperaturerhOhungen in den Streifenmittel- 
punkten bei Gleichheit der absorbierten Strahlung und der Jouleschen 
Warme etwas verschieden wind. Die Bestrahlung wird durch diesen Effekt 
zu klein gemessen. Gerlach 2 ) hat auf Anregung von Paschkn ein In¬ 
strument konstruiert und angewandt, bei dem als Mali der dem Streifen 
zugefuhrten Energie die Temperaturerhtthung einer 1 mm hinter dem 
Streifen angebrachten Thermosaule benutzt wird, die die gleiehe L&nge 
hat wie der Streifen. Bei diesem Instrument fallt der orwahnte Effekt 
fort. Bei den ziemlich dicken Streifen des AngstrOmsehen Kompensations- 
pyrheliometers durfte der Effekt sehr klein sein. 

Zusammenfassend darf behauptet werden, daB das AngstrOmsche 
Kompensationspyrheliometer bei sorgfaltiger Beachtung alter Fehler- 
quellen ein sehr zuverlassigeH pri mares Pyrholiometer darstellt. 


*) F. Pasohen, Ann. Physik 38, 30. 1912. 

2 ) W. Gerlach, Ann. PhyHik 38, 1. 1912. Vgl. auch Oiinhtein-Moll-Bukukr, 
Objektive Photometric. BraunHchweig 1932. S. 122. 
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§ 3. Die primaren Pyrheliometer der Smithsonian-Beobachter. 

Das astrophysikalische Observatorium der Smithsonian Institution hat 
sich seit mehr als drei Jahrzehnten mit der Aufgabe der Bestimmung 
der Gesamtstrahlung der Sonne beschaftigt. Es sind im Zusammenhang 
mit diesen Untersuchungen von Abbot eine Reihe von primaren Pyr- 
heliometem konstruiert worden. Das sog. Water-Flow-Pyrheliome- 
ter 1 2 ) ist schematisch in Abb. 6 dargestellt. Die MeBkammer AA ist nach 
dem Prinzip des schwarzen KOrpers ausgebildet. Sie ist innen geschwarzt 
und hat eine verhaltnismaBig kleine Offnung. Die Sonnenstrahlung kann 
duroh die mit Diaphragmen versehene Vorkammer auf die konisch ge- 
formte Hinterwand der MeBkammer fallen. Wenn das Instrument auf 
die Sonne gerichtet wird, empfangt die MeBkammer pro Zeiteinheit die 
Strahlungsenergie uq, wenn a die Flache des hintersten Diaphragmas C 



und q wie vorher die Gesamtenergie der Sonnenstrahlung pro Zeiteinheit 
und Flacheneinheit am Beobachtungsort bedeutet. 

Bei E wird ein Wasserstrom in das Pyrheliometer oingefiihrt. Das 
Wasser flieBt uber D v wo der eine Zweig eines Platindrahtthermometers 
angebracht ist, durch eine spiralfOrmige Leitung in der hohlen Wand der 
MeBkammer AA. tlber D 2 , wo der andere Zweig des Platindrahtthermo¬ 
meters sitzt, und F wird der Wasserstrom dann fortgelcitet. KK ist ein 
Dewar-Gef&B, das zur Vermeidung von Briichen von einem Messing- 
behalter umgeben ist. 

Wenn nun die MeBkammer bestrahlt wird, steigt die Wnndtemperatur, 
und die MeBkammer verliert durch Leitung, Strahlung und Konvektion 
Energie an die Umgebung. Nach einer gewissen Zeit wird praktisch ein 
stationarer Zustand eingetreten sein, so daB die j)ro Zeiteinheit in die 

1 ) Vgl. C. G. Abbot, Ann. Astrophys. Ohs. SmiMisoniftii Inst. 2, 31). 1908; 3, 52. 
1913. Das hif>r boscliriobono InstrunK>nt ist das Water-Klow-Pyrhrlionu'U^r Nr. 3. 
Eh wurde gomaQ den bei den Instrumonten Nr. 1 und 2 gewonnenen lOrfalirungen 
konstruiert. 

2 ) C. G. Abbot, Ann. Astropliys. Obs. Smithsonian Inst. 3, 53. 1913. 
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MeBkammer gelangende Strahlungsenergie <rq gleich dem Energieverlust 
pro Zeiteinheit ist. Der Energieverlust findet durch Warmeabgabe an 
das Wasser, und auBerdem noch durch Ausstrahlung von der Vorder- 
flache und durch Ausstrahlung und Konvektion durch die Offnung der 
MeBkammer statt. Da jedoch die Offnung der MeBkammer klein ist, wird 
angenommen, daB die an das Wasser abgegebene Warmeenergie praktisch 
gleich dem gesamten Energieverlust ist. Da durch das Dewar-GefaB das 
Wasser gegen die Umgebung gut isoliert ist, darf ferner angenommen 
werden, daB die ganze von den Wanden abgegebene Warmemenge im 
Wasser bleibt und durch Messung der TemperaturerhGhung r des Wassers 
auf der Strecke D X D 2 gemessen wird. 

Die spezifische Warme des Wassers ist mit geniigender Genauigkeit 
gleich 1. Die pro Zeiteinheit an das Wasser abgegebene Warmemenge ist 
folglich gleich dem Produkt der TemperaturerhOhung r und der pro Zeit¬ 
einheit passierenden Wassermenge w. Die Fundamentalgleichung des 
Water-Flow-Pyrheliometers ist folglich 

crq-wr. (21) 

Trifft die gemachte Annahme, daB der Energieverlust durch die Vorder- 
flache der MeBkammer und der Energieverlust des Wassers an die Um¬ 
gebung verschwindend klein sind, nicht zu, so wird der nach Gl. (21) 
bestimmte q-Wert entsprechend systematised verfalscht. Durch Ver- 
grtiBerung der StrOmungsgeschwindigkeit des Wassers kann man aber die 
Temperaturerhbhung der Kammerwand, der Vorderfiache und des 
Wassers beliebig verkleinern und dadurch auch die Warmeabgabe 1. von 
der Kammerwand durch die Offnung, 2. von der Vorderfiache und 3. vom 
Wasser an die Umgebung beliebig herabsetzen. Wahlt man also die Stra¬ 
in ungsgeschwindigkeit immer grOBer, so nahern sich die Messungs- 
ergebnisse q asymptotisch* dem wahren q-Wert. Als Kriterium daflir, 
daB die in Fragc stehenden systematisehen Fehler verschwindend klein 
sind, gilt also die Konstanz des Messungscrgcbnisses bei VergrOBerung 
der StrO]nungsges(bwin<ligkeit. Ashot fand (lurch Vcrsuche, daB eine 
HtrOmungsges(^hwindigkcit von etwa 1 g pro sec ausreichte. Die Tompe- 
raturcrh(ihung des Wassers zwischen D 1 und 1) 2 ist dann von der GrtiBen- 
ordnung 0V1, indem rnj die (JrOBenordnung 0,1 cal pro sec hat [vgl. Gl. (21)]. 

Der Wasserstrom wird von einem Mariottc-Bchiilter mit destilliertem 
Wasser, der 10 m hoher als das Pyrheliometer angebraeht ist, geliefert. 
Dio StrOmungsgesohwindigkcit wird dundi cinen kurz vor dem Pyr- 
hcliometer angebrachten Mikrometerhahn reguliert. Unmittelbar vor dem 
Mikrometerhahn wird das Wasser von Luftblascn befreit. Die Wasser- 
leitung passiert einen groBen Wasserbehalter und ist auf der Strecke 
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zwischen diesemBehalter und dem Pyrheliometer sorgfaltig warmeisoliert. 
Hierdurch wird ein e gut© Konstanz der Wassertemperatur gesichert. 

Die StrOmungsgeschwindigkeit wird durch Wagung des ausstrOmenden 
Wassers bestimmt. Durch automatische Registrierung der Fiillzeit eines 
Behalters, dem der vom Pyrheliometer flieBende Wasserstrom zugefiihrt 
wird, kann die Konstanz der Strttmungsgeschwindigkeit fortlaufend uber- 



wacht werden. 

Die bei D x und D 2 zum Zweck 
der Messung der Temperatur- 
erhohurig r des Wassers ange- 

, ~ , ,,,, brachten beiden Platindraht- 

Abb. 7. Anbringung des Platmdrahtthermo- _ - , , 

meters im Water-Flow-Pyrheliometer. Das thermometer-Zweige bestehen 
Wasser gelangt von der GlasrShre b durch aus je einem Platindrahtwider- 
das Loch c in die Metallrbhre a und umspiilt stand und einem Manganindraht- 
dort die auf der Elfenbeinspirale e an- w jd ers tand, die SO angebracht 
gebrachten, mit den Zuleitungsdrahten g sind ^ ^ p Iatindrahte vom 
verbundenen PIatindrahte f. 

Wasserstrom umspult werden 
(vgl. Abb. 7). Die elektrische Schaltung des Platindrahtthermometers 
zeigt Abb. 8. Die vier Widerstande sind als Arme einer Wheatstone-Briicke 

geschaltet. Einer der Widerstande ist 
von einem relativ grofien variablen 
Widerstand c geshnntet. Durch Ande- 
rung dieses Widerstands kann das 
Galvanometer in die Nullage ge- 
bracht und die Empfindliohkeit der 
Briicke ermittelt werden. 

Durch Beobachtnng des Galvano¬ 
meters kann die Anderung der bei 
D 2 angebrachten Widerstande a 2 (Pla- 
tindraht) und b 2 (Manganindraht) 
gegen die bei Dj befindlichen Wider¬ 
stande a, (Platindraht) und b. (Man¬ 



ganindraht) festgestellt werden, indem durch Anderung des Shunt- 
widerstands die Beziehung zwischen Widerstands&nderung und Galvano- 
meterausschlag ermittelt worden ist. Da nun der Temperaturkoeffizient 
der Platinwiderstande nach vorhergehenden sorgfaltigen Laboratoriums- 
messungen bekannt ist (derjenige der Manganinwiderstiinde kann gleioh 
Null gesetzt werden), so folgt aus der ermittelten Widerstandsanderung 
unmittelbar die gesuchte TemperaturerhOhung r. 

Die Zuverlassigkeit des Water-Flow Pyrheliometers kann gepriift 
werden, wenn in der MeBkammer ein Drahtwiderstand vorhanden ist, 
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dem durch einen elektrischen Strom meBbare Warmemengen zugefuhrt 
werden kOnnen. Es wird nun untersucht, ob die in derselben Weise wie 
bei den Sonnenbeobachtungen aus der Temperaturerh6hung des Wassers 
bestimmte Energie mit der zugefuhrten Jouleschen Warme liberein- 
stimmt. Durch zahlreiche Versuche hat Abbot gezeigt, daB tatsachlich 
innerhalb von Bruchteilen eines Prozents tjbereinstimmung vorhanden 
ist. Bei der Beurteilung dieser Ubereinstimmung ist allerdings zu beriick- 
sichtigen, daB durch die elektrisch geheizte Drahtspule die Energie der 
MeBkammer in etwas anderer Weise zugefuhrt wird als durch die Sonnen- 


,_ n 

J < 



bestrahlung. In der Tat nahert sieh die Tcmperatur der Drahtspule auch 
bei iminer grOBerer StrOinungsgeschwindigkeit dew WasHcrs keineswegs 
asymptotisch der der Umgebung, ho wie oh mit der Wandtemporatur 
der Fall ist. 

Das Water-Stir- Pyrheliometer 1 ) (vgl. Abb. 9) bestoht aus einer 
innen geschwarzten MeBkammer AA von der Form oinos schwarzen 
KOrpers, die die Sonnenstrahlung (lurch cine mit Diaphragmen versehene 
Vorkammer (in der Abb. ist mir das hinterste Diaphragma 0 gezeichnet) 
empfangt. Der Zwischenraum zwischon den Wanden der MeBkammer 
und des Calorimeters DD ist mit Wasser gefullt. Mit Hilfe des Rlihrers BB 
kann fur eine grundliche Durchmischung des Wassers gesorgt werden. 

*) Ann. Astrophys. Obs. Smithsonian Inst. 3, 64. 1013. 
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Bei E ist ein Widerstandsthermometer angebracht, bei E ein Queck- 
silberthennometer. G ist ein elektrischer Widerstand, der zur Einfiih- 
rung einer bekannten Warmemenge in die MeBkammer dient. 

Der Gang der Beobachtungen mit dem Water-Stir-Pyrheliometer ist 
folgender. Die MeBkammer ist zunachst abgeschlossen, und der Gang 
der Temperatur mit der Zeit wird zur Ermittlung einer Abkiihlungs- 
korrektion notiert. Sodann gelangt die Sonnenbestrahlung durch das 
Diaphragma C (Flache a) wahrend eines bestimmten Zeitintervalls At in 
die MeBkammer, und die TemperaturerhOhung wird gemessen. Es folgt 
wieder eine Bestimmung der Abkiihlungskorrektion. Der Vorgang wird 
nun wiederholt, indem die MeBkammer jetzt durch elektrische Heizung 
mit Hilfe des Widerstands G statt durch die Sonnenbestrahlung er- 
warmt wird. 

Mit Hilfe der vor und nach der Sonnenbestrahlung gemessenen Tempe- 
raturabnahme wird die wahrend der Sonnenbestrahlung beobachtete 
Temperaturerhohung wegen der stattfindenden Warmeabgabe an die 
Umgebungen korrigiert. Die so ermittelte Temperaturerhohung r, die 
dem Idealfall entspricht, daB die zugefiihrte Strahlungsenergie oqAt 
allein die Temperaturanderung des Calorimeters bewirkt, geniigt der 
Calorimetergleichung 

Wr-aqZlt, (22) 

wo W den Wasserwert des Calorimeters bedeutet. Nachdcm der Wasser- 
wert W als Summe der Produkte aus spezifischer Warme und (lewicht 
der einzelnen Teile des Calorimeters ein fiir allemal bestimmt vvorden ist, 
folgt der gesuchte Wert q der Gesamtstrahlung der Sonne pro Zeiteinheit 
und Placheneinheit am Beobachtungsort aus 01. (22). 

Das Prinzip des Water-Stir-Pyrheliometers ist somit dem IVinzip des 
Pouilletschen Pyrheliometers 1 ) ahnlich. Wesentlieh fur das zuvorlassige 
Punktionieren ist, daB das ganze Calorimeter dieselbe r I 1 em])eratur hat 
[in Gl. (22) ist W ja der Wasserwert des ganzen Calorimeters ). Dies wird 
nach den Erfahrungen Abbots nur durch sehr kraftiges Riihren erziclt. 
Die Wirkung der dem Calorimeter durch das Riihren zugofiihrten kleinen 
Warmemenge fallt aus dem Endresultat heraus, indem die Zufuhr wah¬ 
rend der Ermittlung der Abkiihlungskorrektion und der Nonnonbestrah- 
lung die gleiche ist. Da mit dem Water-Stir-Pyrheliometer ziemlich lange 
Beobachtungszeiten benOtigt werden, ist die Tcm])eratur(u-hOhung des 
Calorimeters verhaltnismaBig groB. Bei dem von den Smithsonian-Bcob- 
achtern benutzten Instrument ist die Flache a des Diaphragman C gleich 
14,39 cm 2 . Der Wasserwert betragt 828,9 g. Mit einer Bestrahlungszeit 


2 ) C. S. Pouillet, Comptes rendus 7, 24. 1828; Pogg. Ann. 45, 25 und 481. 1838. 
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At von 1000 sec erhalt man somit gemaB Gl. (22) fur q = 0,02 calcm^sec -1 
eine Temperaturerhohung r gleich 0?4. Die tatsachliche Temperatur¬ 
erhohung ist wegen des Energieverlusts an die Umgebung etwas kleiner. 
Bei Fortsetzung der Beobachtungen wahrend einiger Stunden betragt 
die gesamte Temperaturerhohung mehrere Grade. Unter diesen Um- 
standen ist es bequem mOglich, das Widerstandsthermometer bei F mit 
Hilfe des Quecksilberthermometers bei E zu eichen. 

Die obenerwahnte Kontrolle der Wirkungsweise des Instruments 
durch Vergleich zwischen der zugeflihrten Jouleschen Warme und dem 
entsprechenden Ergebnis der calorimetrischen Messung ergab auch hier 
sehr befriedigende Resultate. Es war innerhalb eines kleinen Bruchteils 
eines Prozents Obereinstimmung vorhanden. 

Neuerdings arbeiten die Smithsonian-Beobachter mit einem Kompen- 
sations- Water-Flow-Pyrhelio me ter 1 ), das aus zwei gleichen Water- 
Flow-Pyrheliometern besteht, die von demselben Wasserstrom passiert 
werden. Das eine wird bestrahlt, das andere elektrisch erwarmt. Durch 
Messung der Temperaturerhohungen des Wassers in den beiden Systemen 
kann auf Gleichheit der Bestrahlung und der Jouleschen Warme ein- 
gestellt werden. 

Die beschriebenen Smithsonian-Pyrheliometer kOnnen als zuverlassige 
primare Instrumente bezeichnet werden. DaB ihre praktische Handhabung 
ziemlich umstandlich und zeitraubend ist, fallt wenig ins Gewicht, da 
sie lediglich zur Eichung sekundiirer Pyrheliometer dienen. Ausgedehnte 
Beobachtungsreihen werden dann mit den letzteren ausgefiihrt. 

§ 4. Das Tingwaldtsche Kompensationspyrheliometer. 

Das in § 2 besprochene AngstrOmsche Kompensationspyrheliometer 
zeichnct sidi meBtechnisch besonders dadurch aus, daB es ein Null- 
instrument ist. Der grofie Vorteil der prinuiren Smithsonian-Pyrhclio- 
meter (vgl. § 3) ist der, daB der Strahlungsempfangcr ein schwarzcr 
KOrper ist, so daB das AbHorj)tionHvermOgen flir alio in Betraoht kormnen- 
den Wellenlangen mit eincr Abweichung von wcniger als 0,2% gleich 1 
ist. Die Vortcile der beiden Pyrheliometertypen vereinigt ein von Ting- 
WALDT auf Veranlassung von SOring fur die Physikaliseh-Technischc 
Reichsanstalt konstruiertes Pyrheliometer 2 ). 

Das Prinzip des Tingwaldtsehen Kom])ensationspyrheIiometers geht 
aus der sdiematischen AW). 10 hervor. Als Strahlungsernpfanger dienen 
zwei gleiche, innen gesehwiirzte, als sehwarze Korper ausgebildete Kam- 

‘) Smithsonian Misc. (-oil. 87, Nr. lf>. 1032. 

2 ) ('. Tingwaldt, Z. f. Instrkdo. 51, 593. 1931. 
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mem. Die Strahlungsempfanger sind in zwei gleiche CalorimetergefaBe 
eingelassen. Die Zwischenraume zwischen den Kammerwanden und den 
Calorimeterwanden sind mit Wasser gefullt. Durch zwei gleiche mit 
einem Ruhrwerk zu betatigende Riihrer wird griindliche Durchmischung 
des Wassers erzielt. Ein durch Filz und durch ein Dewar-Gefafi gegen 
die auBere Umgebung isolierter Kupferklotz bildet infolge seiner hohen 
Warmeleitfahigkeit eine praktisch isotherm© Umgebung der beiden 
CalorimetergefaBe. In den beiden wassergefullten Zwischenraumen 
zwischen Kammem und Calorimetern befinden sich zwei gleiche Heiz- 



Abb. 10. Schema des Timgwaldtschen 
Kompensationspyrheliometers. 


spulen aus Konstantandraht. 
Die Heizspulen sind in diinn- 
wandigen flachen Messingzylin- 
dern angebracht, die sie vor der 
direkten Einwirkung des Was¬ 
sers schiitzen, den Temperatur- 
ausgleich jedoch nicht verhin- 
dem. Die Wassertemperaturen 
in den beiden Zwischenraumen 
kflnnen mit Hilfe einerThermo- 
saule verglichen werden. 

Fallt nun durch eine Dia- 
phragmon-Vorkaimner die Son- 
nenstrahlung in die eine MeB- 
kammer, so steigt die Tempe- 
ratur der Rammer und des die 
Rammer umgebendon wasser¬ 


gefullten Calorimeters. Der so 
entstehende Temperaturunterschied der beiden Calorimeter wird durch 
das mit der Thermosaule verbundene Galvanometer angczeigt. Es wird 
nun das andere Calorimeter durch einen Kompensationsstrom (Strom- 
starke i) durch die Heizspule gerade so stark erwarmt, daB der Temperatur¬ 
unterschied, nach dem Ausschlag des Galvanometers beurteilt, konstant 
gleich Null bleibt. Durch vorhergehende Versuche wird man im allge- 
meinen so weit orientiert sein, daB ein genahert richtiger Kompensations- 
strom von Anfang an eingestellt werden kann. Bei vOlliger Gleich hoit 
der beiden Calorimetersysteme wird die pro Zeiteinheit durch das 
Diaphragma (Flache a) in die MeBkammer des einen Calorimeter- 
systems gelangende Strahlungsenergie aq gleich der pro Zeiteinheit in 
der Heizspule (Widerstand r) des andern Systems erzeugten Joule- 
schen Warme ri 2 sein: 


a q -ri 2 . 


(23) 
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Unter Benutzung der ublichen Einheiten [vgl. S. 799, insbesondere 
Gl. (3)] erhalt man hieraus 


4,19a 


i 2 calcm~ 2 sec _1 . 


(24) 


Ein etwa vorhandener Unterschied zwischen den beiden Calorimeter- 
systemen wird aus dem Endresultat eliminiert, indem die Messung so 
wiederholt wird, dafi das frxiher bestrahlte System jetzt elektrisch er- 
warmt wird und umge- 
kehrt. Wie die praktischen 
Versuche zeigten, traten 
mitunter durchkleineVer- 
schiedenheiten im Funk- 
tionieren der beiden Riih- 
rer tatsachlich kleineUn- 
terschiede der Systeme 
auf. Fiir die zuverlassige 
Elimination des Unter- 
schieds ist dann eine gute 
Konstanz des das Riihr- 
werk treibenden Elektro- 
motors erforderlich. 

Der Wasserwert der 
beiden Calorimeter be- 
tragt etwa 65 g. Da die 
Flache der Diaphragmen 
etwa 5 cm 2 betnigt, er- 
rechnet man unter Ver- 
nachlassigung der War- 
meabgabe an die Umge- 
bung bei mittlerer Sonnonbestrahlung eine TcmperaturcrhOhung des be- 
strahlten Calorimetcrsystems von etwa OVl pro Minute. Um die Gleiehheit 
der TcmperaturerhOh ungen innerhalb etwa 1 % im Laufo einer Minute 
beurteilen zu kttnnen, rmiB man die Emplindliehkeit von Thermoelement 
und Galvanometer auf etwa O'.’OOl steigern. Im Tingwaldtsohen Pyrhelio- 
meter besteht das Thermoelement aus zwei glciehcn Systemen mit je 
30 Kupfer-Konstantan-Lotstollen. Die Lotstellen mit ihren Zuleitungs- 
drahten sind in zugeschmolzenen GlasrOhrchen angebracht, so daB sie vor 
der direkten Einwirkung des Wassers gesehiitzt sind. Eine etwa vorhan- 
dene Tragheit im Temperaturausgleich zwischen dem Wasser und den 
Lotstellen ist wegen der symmetrischen Anordnung der Messungen ohne 

Hamlb. <1. WxporimontalphyHik. Ud. XXVI. 52 



Abb. 11. ParallaktiHch montiortoH 
Tingwal<ltsch<*s KompimHationspyrholiomotor. 
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EinfluB auf das Result at. Die Empfindlichkeit des Thermoelements ist 
30 x 4*10“ 5 Volt pro Grad. Einer TemperaturerhOhung von 0?001 ent- 
spricht folglich eine elektromotorische Kraft von 1,2 Mikrovolt. Die be- 
nutzte Galvanometerempfindlichkeit von 5-7 mm pro Mikrovolt ist also 
vOllig ausreichend. 

Abb. 11 zeigt das Tingwaldtsche Kompensationspyrheliometer in 
paraUaktischer Montierung. Die Einstellung auf die Sonne geschieht mit 
Hilfe eines Diopters. Die Nachfiihrung geschieht durch eine mit der Hand 
zu betatigende Schraube. 

Im iibrigen sei in bezug auf technische Einzelheiten der Konstruktion 
auf die angefiihrte Arbeit verwiesen. 


§ 5. Vergleich der durch die verschiedenen primaren 
Pyrheliometer festgelegten Absolutskalen der Gesamtstrahlung, 

Die in § 2-4 beschriebenen primaren Pyrheliometer sind so verschieden, 
daB ein Vergleich der mit ihnen erhaltenen Resultate sehr interessant ist. 
Ein solcher Vergleich kann entweder direkt geschehen, indem gleichzeitige 
Messungen der Sonnenstrahlung am selben Ort mit den zu untersuchen- 
den primaren Pyrheliometern angestellt werden, oder aber indirekt, indem 
fur die gleichzeitigen Sonnenstrahlungsmessungen sekundare Pyrhelio¬ 
meter, die an den betreffenden primaren geeicht sind, zur Verwendung 
gelangen. 

Durch eine Reihe von Vergleichsmessungen und Eichungen mit Hilfe 
der in § 3 beschriebenen Water-Flow- und Water-Stir-Pyrheliometer 
haben die Smithsonian-Beobachter eine absolute Skala, die sog. ,,Smith¬ 
sonian Revised Pyrheliometry of 1913“ aufgestellt. Diese Skala ist mehr- 
fach mit der durch das Normalinstrument vom Typus des AngstrOmschen 
Kompensationspyrheliometers definierten Skala verglichen worden 1 ). Die 
durch das Tingwaldtsche Kompensationspyrheliometer festgelegte Skala 
ist durch provisorische Messungen mit der AngstrOmschen Skala ver¬ 
glichen worden. Die Resultate der Vergleiche zeigt die folgende Zu- 
sammenstellung. Die angefuhrten Zahlenwerte sind, nach den betreffen¬ 
den Skalen, die Gesamtstrahlungen einer Strahlungsquelle, der nach 
Messungen mit dem AngstrOmschen Kompensationspyrheliometer, die 
wegen des Randeffekts (vgl. S. 804) nicht korrigiert sind, die Gesamt- 
strahlung leal cm -2 sec -1 zuzuschreiben ware. 


x ) Ann. Astrophys. Obs. Smithsonian Inst. 3, 72. 1913; A. Angstrom, 1 . c. S. 803, 
Anm. 3; W. Marten, Physik. Z. 13, 1212. 1912. 
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Tabelle 1. 

Angstromsche Skala, unkorrigiert 
Angstromsche Skala, wegen 1 mm Randeffekt 
um 0,7% korrigiert (vgl. S. 809) 
Angstromsche Skala, wegen 2 mm. Randeffekt 
um 2,8% korrigiert (vgl. S. 809) 
Smithsonian Revised Pyrheliometry of 1913 
Smithsonian Pyrheliometry korrigiert 1 ) 
Tingwaldtsche Skala 


1,000 calcm~ 2 sec~ 1 


1,007 

1,028 

1,035 

1,011 

1,018 


Der der wahren Skala entsprechende Wert dtirfte nach diesen Zahlen 
weniger als 1,5% von 1,02 abweichen. Die tjbereinstimmung der Skalen 
ist in Anbetracht der Schwierigkeit des Problems schon sehr befriedigend. 
Durch weitere Untersuchungen diirfte es bald gelingen, die Sicherheit 
der Skalen noch erheblich zu vergroBern. 


§ 6. Sekundare Pyrheliometer. 

Zur Messung der Gesamtstrahlung der Sonne werden neben den in 
§ 2-5 besprochenen primaren Pyrheliometern eine Reihe von sekundaren 
Pyrheliometern verwendet. Von einem sekundaren Pyrheliometer wird 
eine absolute Energiemessung nicht verlangt, sondern nur, daB eine ein- 
deutige und einfache Beziehung zwischen Bestrahlung und Instrument- 
ausschlag bestehen soli. Infolgedessen kann auf Bequemlichkeit und 
Schnelligkeit der Messungen mehr Riicksicht genommen werden. 

Das AngstrOrnsche Kompensationspyrheliometer ist ein so bequemes 
Instrument, daB es vielfaeh als sekundaren Pyrheliometer benutzt worden 
ist. Die detaillierte Bestimmung der Pyrheliometerkonstante k [vgl. 
Gl. (5)] fallt in diesern Fall fort. Die Pyrheliometerkonstante wird viel- 
mehr durch Eichung an einem primaren Instrument ermittelt. Wird die 
Eichung mit Hilfe eines primaren Kompensationspyrheliometers vorge- 
nommen, so erfolgt die Rerechnung von k einfach mit Hilfe der folgenden 
Gleichung [vgl. Gl. (4)] 

k,i'f-kjiij, (25) 

wo kj und k 2 die Pyrheliometerkonstanten des primaren bzw. sekundaren 
Pyrheliometers und i 1 und i 2 KompensationsstrOme bei gleich groBer 
Bestrahlung bedeuten. 

Von den ubrigen sekundaren l^yrheliometern soil hier nur das von den 
Smithsonian-Beobachtern verwendete Abbotsche Silver-Disk-Pyrhelio- 
meter besprochen werden, da es bis jetzt das einzige ist, mit dem aus- 

l ) Nach Ik^obachtungon mit (km S. 815 erw&hnton KompoiiHationspyrhclioin(^tt‘r, 
vgl. Smithsonian Mine. Coll. 92, Nr. 13. 1934. 


52 * 
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gedehnte astronomische Messungsreihen angestellt worden sind. In bezug 
auf die ubrigen sekundaren Pyrheliometer - die bei meteorologischen 
Messungen in groBem Umfang verwendet werden - sei auf die diesbeziig- 

liche meteorologische Literatur verwiesen 1 ). 

Das Silver -Disk-Pyrheliometer 8 ) 

ist ein nach dem Pouilletschen Calori- 
meterprinzip arbeitendes Pyrhelio¬ 
meter. Da es nur als sekundares In¬ 
strument benutzt wird, ist eine Be- 
stimmungdes effektiven Wasserwerts 
uberfliissig, auch ist eine strenge Ein- 
haltung der oalorimetrischen Prin- 
zipien nicht erforderlich, solange nur 
die eindeutige Beziehung zwischen 
Instrumentausschlag und Bestrah- 
lung erhalten bleibt. Abb. 12 zeigt 
schematisch den Aufbau des Instru¬ 
ments. Der Strahlungsempfanger ist 
eine auf der Vorderseito geschwarzte 
Silberkapsel a, die von drei diinnen 
(in der Abb. nicht gezeigten) Drah- 
ten getragen wird. In der Silbor- 
kapsel ist der Kolbon eines geknick- 
ten Quecksilberthermonietors oinge- 
schlossen. Der Zwisehenraum zwi¬ 
schen derKapselwand und deni Ther- 
mometerkolben ist mit QueekHilbor 
gefiillt, wodurch errcicht wird, daB 
Abb. 12. Silver-Disk-Pyrheliometer. Silberkapsel und Thermometcrkol- 

ben praktisch die gleieho Tem])eratur 
haben. Ein Kupferkasten c, der durch einen Holzkasten d warmeisolicrt 
ist, bildet die isotherme Umgebung der Silberkapsel. Die Sonnenstrahlung 
fallt durch ein in der iiblichen Weise mit Diaph ragmen (fj, f 2 und f 3 ) 
und VerschluB (ghhh) versehenes Rohr e auf die geschwarzte Vorderseito 
der Silberkapsel. Die Offnung des hintersten (kleinsten) Diaph ragman ist 
ein wenig kleiner als die Silberkapsel, so daB die ganze einfallendo Strah- 

x ) R. Dietzius, Naturwiss. 11, 246. 1923; K. Kahler, Handbueh d. biol. ArbuiU- 
methoden Abt. II, 3. 1923. S. 379; K. Buttner und F. Albrecht, (J<t1. Buitr. 
Geophys. 22, 13. 1929; 26, 241. 1930; Handbuch d. motoorologischcn Instru- 
mente. Berlin 1935. 

2 ) Ann. Astrophys. Obs. Smithsonian Inst. 2, 36 und 72. 1908; 3, 47. 1913. 
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lung auf die Kapsel fallt, wenn das Instrument genau auf die Sonne ge- 
richtet ist. Das ganze Instrument ist parallaktisch montiert. Die Ein- 
stellung auf die Sonne erfolgt mit Hilfe eines im oberen Halter des Ther¬ 
mometers angebrachten kleinen Lochs. Das vom Loch erzeugte Sonnen- 
bild (vgl. Strahlenweg i in Abb. 12) wird auf eine kleine Marke gebracht. 
Die Nachfuhrung in Stundenwinkel geschieht mit Hilfe einer Schraube. 

Die Beobachtungen werden folgendermaBen angestellt. Nachdem auf 
die Sonne eingestellt und der Deckel abgenommen worden ist, bleibt 
der VerschluB genau 2 m so eingestellt, daB keine Strahlung auf die Silber- 
kapsel fallt. Sodann wird die Silberkapsel genau 2 m bestrahlt, bleibt 
wieder 2 m unbestrahlt usw. In jedem dieser 2 m -Intervalle wird der Gang 
der Temperatur der Silberkapsel ermittelt, und zwar durch Ablesen des 
Thermometers 20 s nach Beginn jedes Intervalls und am SchluB des 
Inter vails. 

Aus den auf 0?01 abgelesenen Temperaturen wird nun fur jedes 2 m - 
Intervall die Temperaturanderung wahrend der zwischen den Ablesungen 
im betreffenden Intervall verflossenen 1()0 N ermittelt. Zu der Temperatur- 
erhohung in einem 2 ,n -Intervall, in deni bestrahlt wurde, wird der Mittel- 
wert der Temperaturabnahme in den beiden angrenzenden 2 m -Intervallen 
(in denen nicht bestrahlt wurde) addiert. Der so erhaltene Temperatur- 
gang R ist der Bestrahlung proportional, wenn die Temperaturanderungen 
als klein betrachtet werden kOnnen, und die den drei Intervallen ent- 
sprechenden mittleren ThermoineterableHungon genau aquidistant sind. 
Letzteres trifft nun infolge der unsymmetrischen Wahl der Zeitpunkto der 
Thermometerablesung nieht zu. Die Abweichung ist abor sehr naho pro¬ 
portional der Bestrahlung, so daB trotz dieses Effekts die Proportionalitat 
zwischen R und der Bestrahlung sehr naho erhalten bleibt. Wic zahlreiehe 
Vergleiche mit primaren Pyrhcliometern gezeigt haben, gilt in der r Pat 
sehr nahe, daB Proportionalitat zwischen dem in der angegebonen Weise 
ermittelten Temperaturgang R und der Bestrahlung q besteht: 

(j KR. (20) 

I)er Faktor K ist (lurch Kiohung an einem primaren Pyrheliometer 
ein fiir allcmal zu ermitteln. Die Versiiehe der Smithsonian-Heobachtor 
haben gezeigt, daB K von der Silberkapseltemperatur und dor Luft- 
temperatur schwach abhiingig ist. Zur Borucksiehtigung dieser Abhangig- 
keit gcniigt ein linearer Ansatz: 

K-k[l i a (T KlI|1H|l| -30") + l>(T IjIlft -20 < ’)]. (27) 

Fiir eine vollstandige Eichung miiHHen k, a und b durch Vergleich mit 
einem primaren Pyrheliometer ermittelt werden. Die Konstanten a und b 
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durfen allerdmgs fiir ahnlich hergestellte Instrument© mit geniigender 
Genauigkeit als gleich grofi angenommen werden. 

Die Empfindliohkeit des Silver-Disk-Pyrheliometers ist dadurch ge- 
geben, daB der Temperaturgang R von der GrOBenordnung 2-4° ist, 
w&hxend die Genauigkeit der Thermometerablesungen etwa 0?01 betragt. 
Durch verhaltnismafiig wenige Messungen kann also eine relative Ge- 
nauigkeit von einigen Zehnteln eines Prozents erzielt werden. 

§ 7. Pyranometer. 

In den in § 2-4 beschriebenen Pyrheliometem, die zur Messung der 
Sonnenstrahlung dienen, wird dem Strahlungsempf&nger mit Hilfe einer 
Blendenanordnung die Strahlung der Sonne und ihrer nachsten Um- 
gebung zugefiihrt. Zur Messung der Himmelsstrahlung einschliefilich Oder 
ausschlieBlioh der direkten Sonnenstrahlung, oder eines bestimmten Teils 
der Himmelsstrahlung, ist ein besonderer Instrumententypus, das 
Pyranometer, entwickelt worden. 

Das Pyranometer von A. Angstrom 1 ) enthalt als strahlungsempfind- 
liches Organ zwei weiBe und zwei schwarze Empfangerstreifen, die in der 
Mitte einer horizontalen kreisfOrmigen Metallsoheibe eingelassen Bind. 
Zum Schutz gegen StOrungen durch LufbstrOme sind die Streifen unter 
einer halbkugelformigen Glocke aus diinnem Flintglas hoher Durch- 
lassigkeit, die auf der Metallsoheibe ruht, angebracht. Wenn die Himmels¬ 
strahlung die Streifen trifift, so wird infolge des stark verschiedenen 
AbsorptionsvermOgens der weiBen und der schwarzen Streifen zwischen 
diesen ein Temperaturunterschied erzeugt, der durch ein mit einem Ther¬ 
moelement verbundenes Galvanometer angezeigt wird. Mit Hilfe eines 
Kompensationsstroms durch die weiBen Streifen wird wieder Temperatur- 
gleichheit hergestellt. Die gesamte Himmelsstrahlung ist dann proportio¬ 
nal dem Quadrat des Kompensationsstroms (vgl. hierzu das in § 2 be- 
sohriebene AngstrOmsche Kompensationspyrheliometer). 

Das von Abbot und Aldrich 2 ) konstruierte Pyranometer hat als 
Strahlungsempfanger zwei geschwarzte Streifen ungleicher Dicke 
(3,0*10 -8 bzw. 3,4* 10 -1 cm). Durch die verschiedene Dicke wird eine ahn- 
liche Wirkung erzielt, wie im Falle des AngstrOmschen Pyranometers 
durch das verschiedene AbsorptionsvermOgen [vgl. hierzu § 2, insbeson- 

A. Angstrom, Monthly Weather Bev. Nov. 1919, Medd. Meteor. Hydr. Anst. 
Stookholm 4 , Nr. 3. 1928. Vgl. auch A. Angstrom und 0. Dorno, Monthly 
Weather Bev. March 1921. 

*) C. G. Abbot und L. B. Aldrich, Smithsonian Miso. Coll. 66, Nr. 7 und Nr. 11. 
1916; Ann. Astrophys. Obs. Smithsonian Inst. 4 , 66. 1922; 5, 91. 1932. 
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dere Gl. (12), (13) und (16)]. Der bei der Bestrahlung der Streifen ein- 
tretende Temperaturunterschied wird mit Thermoelement und Galvano¬ 
meter gemessen. Nach Ausschalten der Bestrahlung werden sodann durch 
beide Streifen KompensationsstrOme geschickt, die mit Hilfe von Wider- 
standen so abgepaBt sind, daB die in den Streifen erzeugten Jouleschen 
Warmen gleich groB sind. Die TemperaturerhOhung ist wieder fur den 
diinnen Streifen am grOBten. Wenn die zugeflihrte Joulesche Warme der 
Bestrahlung genau entspricht, wird der Ausschlag des mit dem Thermo¬ 
element verbundenen Galvanometers derselbe sein wie bei der Bestrah¬ 
lung. Das Quadrat eines (z. B. immer des grOBten) der betreffenden 
KompensationsstrOme ist also proportional der Bestrahlung. Genaue 
Gleichheit zwischen den Ausschlagen braucht nieht erzielt zu wer¬ 
den, da erfahrungsgemaB ziemlich nahe Proportionality zwischen dem 
Quadrat des Kompensationsstroms und dem Galvanometerausschlag 
besteht, so daB der Kompensationsstrom mit geniigender Genauig- 
keit auf Gleichheit der Galvanometerausschlage umgerechnet werden 
kann, wenn nur das Verhaltnis der Galvanometerausschlage annahernd 
gleich 1 ist. 

Das Pyranometer der Smithsonian-Beobachter ist wie das AngstrOm- 
sche zum Schutz der Streifen mit einer halbkugelformigen diinnen Glas- 
glocke versehen. Neuerdings wird eine Vorkammer mit Diaphragmen 
benutzt, die eine Herausblendung eines Kreisrings zwischen 7° und 29° 
Winkelabstand vom Sonnenzentrum erlaubt. Durch Wechsein des vor- 
dersten Diaphragmas kann man auch einen die Sonne enthaltenden Kreis 
innerhalb 7° Winkelabstand von der Sonne herausblenden. Das Pyrano¬ 
meter wird zusammen mit zwei sekundaren Silver-Disk-Pyrheliometern 
(vgl. § 6) auf einer parallaktischen Montierung angebracht und gleich- 
zeitig mit diesen benutzt. Die so erhaltenen Pyranometermessungeri 
werden bei der Ermittlung der Durchlassigkeit der Erdatmosphare bei 
den Messungen der Solarkonstante verwendet. 

Wegen der zur Messung der nachtlichen Ausstrahlung der Erde benutz- 
ten, den Pyranoinetern ahnlichen Instrumenten vergleiche man die in 
Frage kommende meteorologische Literatur 1 ). 


J ) Vgl. 8.820, Anrn. 1. Siidic< uuoh Ann. AMt-rophys. Obs. SmiUiHoruan Inst. 
4, 70 und 80. 1922. 
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ZWEITBS KAPITEL. 


Strahlimgsmessimg 

mit Bolometer, Thermoelement und Radiometer. 

§ 1. Theorie des Bolometers. 

Das Bolometer enthalt als strahlungsempfindliches Organ einen ge- 
schwarzten Platinstreifen. Wenn dieser Streifen bestrahlt wird, steigt 
seine Temperate. Die TemperaturerhOhung kann gemessen werden, in- 
dem der Platinstreifen den einen Zweig einer Wheatstoneschen Briicke 
bildet. Die durch die Temperaturerhohung bewirkte Anderung des Wider- 
stands bewirkt eine StOrung des elektrischen Gleichgewichts der Brticke, 
die durch einen entsprechenden Ausschlag des empfindlichen Galvano¬ 
meters in der Briicke angezeigt wird. Bei nicht zu groBer Bestrahlung 
ist der Briickenstrom der Bestrahlung sehr genau proportional. 

Abb. 13 zeigt schematisch die Art der Schaltung und die Wirkungs- 
weise des Bolometers. Zwei gleiche geschwarzte Platinstreifen Sj und S 2 
bilden zwei Arme der Wheatstoneschen Briicke. 
Die beiden anderen Arme werden von zwei gleichen 
Manganindrahtwiderstanden gebildet. Der Strei¬ 
fen Sj wird bestrahlt, wahrend der andere unbe- 
strahlt bleibt. Vor der Bestrahlung seien die olek- 
trischen Widerstande der Streifen beide gleieh r. 
Die Widerstande der Manganindriihte M, und M 2 
seien beide gleieh R, so daB in der Briicke Gleich- 
gewicht vorhanden ist. Steigt nun bei der Bestrah- 
8 lung infolge der ErhOhung der mittleren Streifen- 

Abb. 13. temperate der Widerstand von S, auf r i dr, so 

Schema des Bolometers. flieBt durch das Galvanometer ein Strom i„, dor 
von den GroBen dr, r und R sowie von der elektro- 
motorischen Kraft e der Batterie B und dem Widerstand g des Galvano¬ 
meters G abhangt. Durch Anwendung der Kirchhoffschen Gleichungen 
auf das Stromnetz der Abb. 13 findet man leicht unter Vernaehliissigung 
hOherer Potenzen der relativen Widerstandsanderung dr/r die in der '1'heo- 
ne der Wheatstoneschen Briicke wohlbekannte Gleiehung 



R 


dr 


(R + r) 2 2rR ' 

g+ R*+7 


( 1 ) 


Piihrt man hier statt e den durch die Bolometerstreifen flieBenden Strom 
i -e/(K +r) ein, so erhalt man nach leichter Umformung 
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<5r 


2 + ■ 


(-s) 


( 2 ) 


Bei gegebener relativer Widerstandsanderung erhalt man einen um so 
grOBeren Galvanometerausschlag, je kleiner r/R ist. Es gilt die bekannte 
Regel, daB zur Erzielung des gr6Btm5glichen Briickenstroms die Abglei- 
chungswiderstande R gegen die Streifenwiderstande groB sein sollen. 

Der einer gegebenen relativen Widerstandsanderung entsprechende 
Galvanometerausschlag hangt in zweifacher Weise von dem gewahlten 
Galvanometer ab. Er ist erstens proportional der Stromempfindlichkeit 
des Galvanometers. Zweitens hangt er nach Gl. (2) von dem Widerstand g 
des Galvanometers ab. Nach der bekannten Regel, daB die Stromempfind- 
lichkeiten analoger Galvanometer (konstanter Wicklungsraum der Gal- 
vanometerspule vorausgesetzt) proportional der Quadratwurzel der Gal- 
vanometerwiderstande sind, kann derjenige Galvanometerwiderstand g 
berechnet werden, mit dem bei festgehaltenem dr/r der grOBte Ausschlag 
erzielt wird. Durch Differentiation der dem Galvanometerausschlag pro- 

portionalen GrdBe z * |/gi (J nach g findet man als giinstigsten Galvano¬ 
meterwiderstand 


go-2r 


1 + r/R 


(3) 


Den diesem Galvanometerwiderstand entsprechenden Briickenstrom er¬ 
halt man aus Gl. (2) und (3): 


1 .(5r 


(4) 


In bezug auf R gilt, daB R mOgliehst groB gegen r gewahlt werden soil, 
da dann bei gegebenem r der Galvanometerwiderstand g 0 mOglichst 
groB wird und folglieh auch der der GrdBe |/g 0 proportionalo Galvano¬ 
meterausschlag. Der giinstigste Galvanometerwiderstand g () ist dann sehr 
nahe gleich dem Doppolten des Streifenwiderstands r. 

Die relative Widerstandsanderung dr/r des bestrahlten Streifens ist 
proportional der mittleren Temperaturerhdhung des Streifens. Diese 
hangt wieder von den Bedingungen, die fur das Temj)eraturgleichgewicht 
des bestrahlten Streifens maBgebend sind, ab. 

Zur Ermittlung der einer gegebenen Bestrahlung entsprechenden mitt¬ 
leren TemperaturerhOhung ist zunaehst die Temperaturverteilung in 
einem unbestrahlten, stromdurchflossenen Streifen festzustellen. Dieses 
Problem wurde im Kap. I, § 2, im Zusammenhang mit der Diskussion 
des AngstrOmschen Kompensationspyrheliometers erOrtert. Das dort ge- 
fundene Resultat kann unmittelbar benutzt werden, es sei aber ausdriick- 
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lioh bemerkt, daB es unter der Voraussetzung abgeleitet worden ist, daB 
der Energieverlust dee Streifens duroh die Oberfl&ohe Air jedes Ober- 
fl&chenelement proportional der Orfcliohen Temperaturerhohung r gegen- 
iiber der Umgebung ist [vgl. Gl. (7), S. 806]. Filr TemperaturerhOhungen, 
die klein sind gegeniiber der absoluten Temperator, trifft diese Voraus¬ 
setzung zu. Aus den Gl. (12), (13) und (19), 8. 806 und 808, erhfilt man 
bei der tibliehen Wahl der Einheiten (vgl. S. 799) ftir die Temperatur- 
erhohnng r in der Entfemung x vom Streifenmittelpunkt 


wo 


0,24ri* I e^* + e~M* 

T "21b(A a +A,)| 1- e# ll + e-f 1 1 ’ 


l* 



Ai +Ag 

nk 


(«) 

( 6 ) 


ist. Indem zur beqaemeren Bezeichnungsweise der Cosinus hyperbolicus 


eingeffihrt wird, erh&lt Gl. (6) die Form 

0,24 ri* I cosh(/ix) | 
T “2lb(A 1 +A 2 )| 1 “cosh( / «l) I' 


(7) 


Der resultierende elektrische Widerstand des Streifens ist gem&B der 
duroh Gl. (7) gegebenen Temperaturverteilung zu berechnen. Es sei das 
spezifische LeitvermOgen des Streifens gleich x, der spezifische Widerstand 
also 1/x. Fur den spezifisohen Widerstand darf bei kleinen Temperatur¬ 
erhOhungen ein linearer Ansatz zur Besohreibung der Temperatur- 
abh&ngigkeit benutzt werden: 


Hier ist l/x 0 der spezifische Widerstand bei der Temperatur der Umge¬ 
bung und a der Temperaturkoeffizient. Fiir Platin ist a gleich 0,0037 Ohm 
cm Grad -1 . Der resultierende Widerstand des stromdurchflossenen 
unbestrahlten Streifens wird hiermit 


<«) 

indem der Quersohnitt des Streifens gleich nb ist, oder 

( 10 ) 
(ID 


wo 


1 21 „ 


T 1 


■af td 1 

-1 
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den Langenmittelwert der TemperaturerhOhung darstellt. Aus Gl. (7) 
und (11) erhalt man nach Ausfuhrung der Integration 


t = 


0,24ri 2 J 
2lb (A x + A 2 ) | 


l-itgh^l)j. 


( 12 ) 


Zum Vergleich sei die TemperaturerhOhung r 0 im Streifenmittelpunkt 
nach Gl. (7) angefuhrt: 


0 9 4ri 2 

T »~2i bfe. - A,) < 1 - ,echW )- < 13 > 

In einem ziemlich weiten Bereich von pUjd < 2) ist die mittlere Tempe¬ 
raturerhOhung r sehr nahe gleichf der TemperaturerhOhung t 0 im Streifen¬ 
mittelpunkt. Fiir/d->oo nahert sich t immer mehr r 0 . 

Nunmehr soil die Temperaturverteilung und der resultierende Wider- 
stand im Falle des stromdurchflossenen, bestrahlten Streifens 
ermittelt werden. Es werde der Streifen gleichmaBig bestrahlt, so daB 
pro Quadratzentimeter und Sekunde q cal Strahlungsenergie auftreffen 
und aq cal absorbiert werden. Das Volumenelement zwischen den zum 
Streifen senkrechten Ebenen durch diePunkte x und x +dx (vgl. S. 804) 
empfangt dann auBer der Jouleschen Warme ri 2 -dx/2l Joule oder 0,24 
ri 2 dx/2l cal die Strahlungsenergie aqbdx. Die Temperaturverteilung ist 
folglich durch eine Gleichung gegeben, die aus Gl. (7) hervorgeht, indem 

0,24ri 2 . . 0,24ri* . 

man ——=— durch ~ - - +aqb ersetzt: 

£ 1 w 1 


r - 


0,24ri 2 

2lb (A x + A a ) 4 


aq jj eosh(/ix)| 

A t + A 2 \ cosh (/d) | * 


(14) 


In dem Spezialfall i - 0 ergibt sich eine der Gl. (12), S. 80(5, entsprechende 
Gleichung. 

Der resultierende Widerstand r+dr des stromdurchflossenen bestrahl¬ 
ten Streifens ergibt sich in ahnlicher Weise wie oben der des unbestrahlten 
Streifens. Man erhalt 


r i <5r - 

*o 


21 

n b 


(1 + ax '), 


(15) 


wo 


r' 


0,24 ri 2 

21b (A x ( A,) + 


aq r 
A, i A 2 l 



(1«) 


ist. 

Durch Vergleich von Gl. (10) mit Gl. (15) erhalt man den folgenden 
Ausdruck flir die durch die Bestrahlung bewirkte relative Widerstands- 
anderung <5r/r des Bolometerstreifens: 


<5r 


r 


a 


t't 
1 + a r 9 


(17) 



828 


B. StbOmgbbn : Objektive photometrisohe Methoden. 


oder bis auf GrOBen hoherer Ordnung 


^-a(r'-T). 

(18 

Aus Gl. (12), (16) und (18) falgt schlieBlich 



(i»: 


Dieser Ausdruck fiir die relative Widerstandsfinderung ist nun in dei 
Gl. (4) fiir den entspreahenden Strom duroh das Galvanometer dei 
Wheatstones chen Briicke einzusetzen: 


Fiir die dem Galvanometerausschlag proportionate GrOBe z - /gjig 
erhfilt man hiermit, indem man wegen B >r naoh Gl.< (3) g 0 - 2r setzt, 

z-i/toi-a-^-ll-itgh^)} (g-g 0 ). (21) 

Nach diesem Ausdruck soil nun die Empfindlichkeit des Bolometers 
in Abh&ngigkeit von den Konstruktionsdaten diskutiert werden. Bei ge- 
gebener Bestrahlung q ist der Galvanometerausschlag 1. proportional der 
Quadratwurzel aus der im Streifen erzeugten Jouleschen Warme ri a , 

2. proportional dem Temperaturkoeffizienten a des Streifenwiderstands, 

3. umgekehrt proportional dem Koeffizienten A x + A 2 des Oberflachen- 
Energieverlusts des Streifens und schlieBlich 4. proportional der in 
Klammem stehenden Funktion der Konstruktionsdaten 1, n, k und 
Aj + A 2 des Bolometerstreifens. 

Um eine mOglichst hohe Empfindlichkeit des Bolometers zu erzielcn, 
wird man durch VergrOBerung der Batteriespannung den Strom i ver- 
grOBem. Hierdurch steigt aber die Temperatur der beiden Streifen, wo- 
durch schlieBlich eine Instabilit&t des Bolometers bewirkt wird. Femer 
wird die Temperaturerhbhung so groB, daB die hier entwickclte Theorie 
versagt (vgl. S. 820). In der Tat ergibt die genauere Theorie, wie weiter 
unten naher erOrtert werden soli, daB bei fortgesetzter VergrOBerung des 
Stroms i die Empfindlichkeit schlieBlich wieder abnimmt. 

Damit die durch die Begrenzung der TemperaturerhOhung bewirkte 
Greuze der Empfindlichkeit deutlicher zum Ausdruck kommen kann, soil 
in Gl. (21) die Joulesche Wftrme ri* mit HUfe von Gl. (12) durch die mitt- 
lere TemperaturerhOhung r ersetzt werden: 


( 22 ) 
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Die Bolometerempfindlichkeit ist also proportional der Quadratwurzel 
aus der durch den Bolometerstrom bewirkten mittleren Temperatur- 
erhOhung des Bolometerstreifens. Bei festgehaltener mittlerer Tempera- 
turerhOhung ist die Bolometerempfindlichkeit proportional der Quadrat¬ 
wurzel aus dem Flacheninhalt 21b des Bolometerstreifens und umgekehrt 
proportional der Quadratwurzel aus dem Koeffizienten des Oberflachen- 
verlusts des Streifens. Die folgende Tabelle zeigt den Gang des einge- 
klammerten Faktors mit jul . 


' Tabelle 2. 



^i-itgh^D 

0,0 

0,00 

0,5 

0,28 

1.0 

0,49 

1,5 

0,63 

2,0 

0,72 

3,0 

0,82 

4,0 

0,87 

5,0 

0,89 

00 

1 


Fur kleine /d ist der Klammerausdruck sehr nahegleich { j 3/^1, fiirgroBe 
/d sehr nahe gleich |/1—1 //4l. Es geht hervor, dab die Bolometerempfind- 
lichkeit mit jul wachst, und zwar so, daB sich die Empfindlichkeit asym- 
ptotisch einer gewissen oberen Grenze nahert. GemaB Gl. (0) kann /d bei 
gegebenem EmissionsvermOgen, gegebencr Leitfiihigkeit und gogebener 
Lange des Bolometerstreifens dadurch vorgrOBert werdon, daB die Dicke 
des Bolometerstreifens vermindert wird. Wiihlt man den Bolomoter- 
streifen immer diinner, so steigt die Empfindlichkeit und nahert sich 
asymptotisch einer oberen Grenze. 

Nach Gl. (0) ist die GrdBe //I eine Funktion der Lange 21, der Dickon, 
der spezifischen Leitfiihigkeit k und des EnnssionsvermOgens A x \ A 2 des 
Bolometerstreifens: 


/'I 


/ A t -i- A 2 

n k 


(23) 


Die Lange 21 des Bolometerstreifens botriigt im allgemeinen ctwa 1cm. 
Im folgenden soli dem von den Smithsonian-Beobachtern benutzten 
Bolometer (vgl. 8. 830) entsprechend 1 -0,8 cm angenommen werden. Die 
spezifisehe Warmeleitfahigkeit ist fur Platin k - 0,17 ealcm~ 1 sec -1 Grad -1 . 
Mit diesen Werten erhalt man fur die untenstehenden Werte der Dickon 
und von A x + A 2 die in der Tabelle gegebenen ^1-Werte. 
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Tabelle 3. 


0,5* 10- 4 cm 
1,0 
2,0 
4,0 
8,0 


A x +A 2 = 10- 4 


2,7; 0,8 
1,9; 0,7 
1,4; 0,6 
1,0; 0,6 
0,7; 0,4 

Die Tabelle 


A x -f A 2 * 10~ 8 


8,7; 0,94 
6,1; 0,91 
4,3; 0,88 
3,1; 0,83 
2,2; 0,74 


A x + A 2 = 10- 2 


27; 0,98 
19; 0,97 
14; 0,96 
10; 0,96 
7; 0,93 


gibt pi und J/ l“~[tgh(^l) ■ 


Es geht aus der Tabelle hervor, daB man bei A x + A 2 - 10~ 3 und grOBer 
schon fast die maximale Empfindlichkeit erreicht, wenn man die Streifen- 
dicke gleich 1 // (d. h. 10~ 4 cm) macht. Der Empfindlichkeitsverlust ist 
auch nicht groB, wenn man bis 8//geht. Dagegen ist es bei kleinem Ober- 
flachenverlust des Streifens (Vakuumbolometer, vgl. unten) wesentlich, 
daB der Streifen sehr diinn, etwa diinner als 1 ju ist. 

Setzt man in Gl. (22) den Klammerausdruck gleich 1, so erhalt man 

z max -aq-0,72al^ /2lb -==. (24) 

]/A 1 +A 2 

In dieser Gleichung ist der Temperaturkoeffizient a durch das Streifen- 
material gegeben. Fiir Platin ist wie erwahnt a “0,0037. Die mittlere 
Temperatursteigerung r soil, damit die hier dargestellte Theorie gilt, 
klein gegeniiber der absoluten Temperatur (etwa 290°) sein. Bei einer 
mittleren Temperatursteigerung von 20° gilt die Theorie noch mit guter 
Genauigkeit. Was mit weiterer Steigerung des r-Wertes an grOBerer 
Empfindlichkeit erreicht werden kann, soil unten besproehen werden. 
Die Breite und die Lange des Streifens werden im allgemeinen durch 
auBere Bedingungen festgelegt sein. So ist z. B. bei der Anwendung des 
Bolometers fur spektralphotometrische Zwecke (vgl. S. 841) durch das an- 
gestrebte spektrale AuflOsungsvermOgen eine obere Grenze dcr Streifen- 
breite b gegeben. Im folgenden soil, wieder dem Bolometer der Smith- 
sonian-Beobachter entsprechend, die Streifenlange 21 gleich 1,6 cm und 
die Streifenbreite b gleich 0,01 cm gesetzt werden. Man erhalt mit diesen 
Werten und mit r - 20° 


; «= acj • 


0,0015 


(21 -1,6cm, b - 0,01cm, r - 20°). 


(25) 


fAi + A 

Zur Steigerung der Bolometerempfindlichkeit steht somit jetzt nur noch 
der Weg der Verkleinerung von A x + A 2 , d. h. der Verkleinerung des 
Energieverlusts durch die Streifenoberflache, offen. Dieser Energieverlust 
setzt sich im allgemeinen aus dem Energieverlust durch Ausstrahlung, 
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dem durch Warmeableitung durch die umgebende Luft und dem durch 
Konvektion zusammen. 

Der Energieverlust durch Ausstrahlung hangt von der Natur der 
Oberflache des Streifens ab. Die bestrahlte Vorderseite ist geschwarzt, 
so daB das Absorptions vermOgen a fur diese sehr nahe gleich 1 ist. Die 
Ausstrahlung dieser Seite ist deshalb nach dem Kirchhoffschen Gesetz 
sehr nahe durch den Ausdruck crT 4 gegeben, wo a die Stefansche Kon- 
stante und T die absolute Temperatur bedeutet. Wenn es technisch m6g- 
lich ist, laBt man die nicht bestrahlte Riickseite des Streifens blank sein, 
wodurch gemaB dem Kirchhoffschen Gesetz die Ausstrahlung pro F1&- 
cheneinheit nur einen kleinen Bruchteil der GrtiBe crT 4 betragt. Bei sehr 
diinnen und schmalen Streifen ist man allerdings aus technischen Griin- 
den gezwungen gewesen, beide Seiten zu schwarzen. Im folgenden soli 
angenommen werden, daB die Vorderseite absolut schwarz (a-1), die 
Riickseite absolut spiegelnd, also nicht ausstrahlend ist. Es sei die abso¬ 
lute Temperatur der Umgebung des Streifens gleich T, die betrachtete 
Streifentemperatur wieder gleich T + r. Dann wird die Differenz zwischen 
Ausstrahlung und Einstrahlung pro Flacheneinheit der geschwarzten 
Seite (vgl. S. 805) 

<r(T + t) 4 -ctT 4 ~4c;T 3 t, (26) 

indem die Temperatursteigerung als klein gegeniiber der absoluten Tem¬ 
peratur vorausgesetzt wird. 

Den Energieverlust durch die Oberflache eines Bolometerstreifens in- 
folge Warmeleitung durch die Luft an die Bolometerwande hat 
Warburg 1 ) untersucht. Unter Vernachlassigung zweiter und hoherer 
Potenzen des Verhaltnisses der Streifenbreite b zur Streifenlange 21 und 
ohne Berucksichtigung der durch die ungleiche Temperatur des Streifens 
gegebenen Komplikation des Problems erhalt man fiir den Energieverlust 
des Bolometerstreifens pro Flacheneinheit infolge Warmeleitung 

k ' ^ 

b in 8 l/b - 0,2. r ). r ) T ’ ' 

wo k' die spezifische Warmeleitung der umgebenden Luft ist. Der zweite 
Faktor andert sich nur wenig mit dem Verhaltnis 21/b, wie die folgende 
Tabelle (S. 832) zeigt. 

Der Verlust durch die Warmeleitung der Luft hangt somit in erster 
Linie von der Streifenbreite ab, indem er dieser annahernd umgekehrt 
proportional ist. Die spezifische W&rmeleitfahigkeit k' der Luft ist in 
einem weiten Dichtebereich gleich 5,7 *10" 5 cal cm -1 sec" 1 Grad-“L Eiir 

x ) Vgl. E. Warburg, G. Leithauser und Ed. Johansen, Ann. Physik 24, 25. 
1907. 
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Tabelle 4. 


21 

2tc 

b" 

ln81/b-0,256 

10 

1,8 

20 

1,52 

40 

1,30 

80 

1,14 

160 

1,01 


einen Streifen der Lange 1,6 cm und der Breite 0,01 cm ist folglich der be- 
trachtete Energieverlust gleich 5,8-10~ 3 -real cm -2 . Pur 21-1,2 cm und 
b -0,07 cm (vgl. S. 839) ergibt sich der Energieverlust l,3-10- s -rcalcm. 

Der Energieverlust durch Konvektion betragt bei Atmospharen- 
druck nur einen kleinen Bruchteil des Energieverlusts infolge Warme- 
leitung durch die Atmosphare. Bei einem Druck von 5 cm Quecksilber 
ist der EinfluB der Konvektion verschwindend 1 ). 

Bei der Temperatur der Umgebung T - 290° betragt der Energieverlust 
durch Ausstrahlung gemaB Gl. (26) etwa 10- 4 calcm- 2 . Im allgemeinen 
wird also der Energieverlust infolge der Warmeleitung der Luft erheblich 
grOBer sein. Bei der Streifenbreite 0,01 cm betragt letzterer Energie¬ 
verlust das 60fache des ersteren. Je schmaler der Streifen, um so mehr 
iiberwiegt der Energieverlust durch Warmeleitung der Luft denjonigen 
durch Ausstrahlung. 

Aus Gl. (25) in Verbindung mit den angefuhrten Zahlen geht hervor, 
daB die Empfindlichkeit eines Bolometers sehr gesteigert werden kann, 
dadurch, daB die Bolometerstreifen in Vakuum angebracht werden. Wie 
hoch das Vakuum sein muB, lehrt die folgende Betrachtung. Wenn die 
Dichte der Luft vermindert wird, bleibt die spezifische Wiirmeleitfahig- 
keit innerhalb eines weiten Bereichs praktisch konstant, indem die Wir- 
kung der Verminderung der Zahl der Molekiile durch die Wirkung der 
VergrOBerung der mittleren freien Weglange genau kompensiert wird. 
Erst wenn die mittlere freie Weglange von der GrOBenordnung der GefaB- 
dimensionen geworden ist, nimmt die Warmeleitfahigkcit mit der Dichte 
schnell ab. Hieraus folgt, daB im allgemeinen ein Vakuum gleich oder 
besser als etwa 10~ 3 mm erforderlich ist, damit der Energieverlust durch 
die Warmeleitung der Luft ohne merkbaren EinfluB wird. 

Pur das Luftbolo meter ist, auBer bei sehr breiten Bolometerstreifen, 
der Energieverlust Gl. (26) gegen den Energieverlust Gl. (27) zu vornach- 
lassigen. Es gilt dann 

4 4 _ k 2 jl 

_ 1 2 "bln8l/r-0^55- 


x ) Vgl. S. 831, Anm. 1. 


( 28 ) 
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Indem hier der zweite Faktor mit guter Naherung, einem mittleren 
Wert des Verhaltnisses zwischen Streifenlange und Streifenbreite ent- 
sprechend, gleich 1,3 gesetzt wird (vgl. Tabelle 4), folgt aus Gl, (24) in 
diesem Fall, indem wieder a — 0,0037 und x = 20° gesetzt wird, 

z max ” q* 1,4/21 b (Luftbolometer; t = 20°). (29) 

Die Empfindlichkeit des Luftbolometers ist in der betrachteten Nahe- 
rung proportional der Streifenbreite. Fur eine Streifenbreite und Streifen¬ 
lange wie bei dem Smithsonian-Bolometer (vgl. S. 836) gilt speziell [vgl. 
Gl. (25) und (28)] 

z max ” 020q (Luftbolometer; 21 = 1,6cm, b= 0,01cm, x » 20°). (30) 

Fur das Vakuumbolometer ist der Energieverlust durch die Ober- 
flache durch Gl. (26) gegeben. Es folgt, unter den gemachten Voraus- 
setzungen, 

A t + A 2 - 4aT 3 (Vakuumbolometer), (31) 

und damit aus Gl. (24), mit x - 20° 


z nuix “ q * 3,2 r| " I 21 b 

\4o l 8 


(Vakuumbolometer, r - 20°). 


Mit a - 0,0037 und T - 290° erhalt man 


(32) 


z max '“1)012 Ibq (Vakuumbolometer; r=20°). (33) 

Speziell erhalt man mit 21 - 1,6cm und b - 0,01 cm z lnax ~ 0,13q. In dem 
betrachteten Spezialfall ist das Vakuumbolometer also etwa 7mal so 
empfindlich wie das entsprechende Luftbolometer. 

Es soil nun die vorhergehende Diskussion dadurch ergiinzt werden, 
daB die Wirkung einer Erhfthung der mittleren Temporatursteigerung 
(durch ErhOhung des Bolometerstroms) liber die betrachtete obere Grenze 
(etwa 20°) hinaus erttrtert wird. 

Bei dem Luftbolometer verbietct sich eine ErhOhung der mittleren 
Temperatursteigerung wesentlich iiber 20’, indem dann das Galvano¬ 
meter unruhig wird, als Zeichen dafiir, daB LuftstrOmc im Bolometer das 
Gleichgewieht stOren. 

Bei dem Vakuumbolometer kann die ErhOhung der mittleren Tempe- 
ratur etwas weiter getrieben werden, ohne daB das Galvanometer un¬ 
ruhig wird. Die Erfahrung lehrt 1 ), daB dann bei einem gewissen f-Wert, 
ungefahr bei r -40°, ein Maximum der Bolometerempfindliehkeit erreicht 
wird. Dieses ist verstandlich, wenn man bedenkt, daB die durch Gl. (26) 
eingefiihrte Naherung mit wachsendem r immer schlechter wird. Eine 


l ) Vgl. 8. 831, Anm. 

Handb. d. JfixporimontalphyHik, HU. XXVI. 

I 
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obere Grenze des Fehlers erhalt man, indem man in Gl. (26) und folglich 
auch in Gl. (32) T durch T + r ersetzt. Wie man sieht, wird der Zunahme 
der Bolometerempfindlichkeit mit [vgl. Gl. (24)] durch die Zunahme 
von A x + A 2 entgegengewirkt 1 ). Hierzu kommt ein allerdings viel kleinerer 
Effekt, der darauf beruht, daB der Temperaturkoeffizient a des spezi- 
fischen Widerstands des Platinstreifens mit wachsender Temperatur ab- 
nimmt. 

Durch Steigerung der Belastung der Bolometerstreifen bis zur Errei- 
chung der hOchsten Empfindlichkeit erzielt man also bei dem Vakuum- 
bolometer, wie aus den angefuhrten Zahlen hervorgeht, eine VergrOBe- 
rung der Empfindlichkeit urn etwa 50% gegenuber dem betrachteten Pall 
t - 20°. Dies ist bei dem Vergleich zwischen Luffcbolometer und Vakuum- 
bolometer zu beriicksichtigen. Der in einem speziellen Beispiel (vgl. 
S. 833) fur r - 20° abgeleitete Uberlegenheitsfaktor 7 ware also auf 10 zu 
vergrOBem. 

SchlieBlich sei noch auf zwei sekundare Effekte hingewiesen, die in 
der obigen Diskussion stillschweigend vernachlassigt worden sind. Die 
Anderung des Widerstands des Bolometerstreifens durch die Bestrahlung 
bewirkt eine Anderung der erzeugten Jouleschen Warme ri 2 . Wie War- 
btjrg 2 ) durch eine genaue Berechnung gezeigt hat, spielt dieser Effekt 
bei maBigen Belastungen praktisch keine Rolle. Ferner bewirkt auch die 
durch die Anderung des Gleichgewichts der Wheatstoneschen Briicke 
hervorgerufene kleine Anderung des Bolometerstroms eine kleine Ande¬ 
rung der Jouleschen Warme. Dieser Effekt ist, wie Faircloijgh 3 ) ge¬ 
zeigt hat, sehr klein. 

Im folgenden Paragraphen sollen praktische Formen des Bolometers 
beschrieben werden und dabei die in diesem Paragraphen abgeleiteten 
Gleichungen durch konkrete Beispiele erlautert werden. 

§ 2. Praktische Ausfuhrungen des Bolometers. 

Das Bolometer ist von Langley erfunden und konstruicrt worden 4 ). 
Verbesserte Konstruktionen haben sodann Langley 5 ) selbst sowie Lum- 

x ) Ausfiihrliche Berechnungen nach der strengen Formel A r - fr( r F i t) 4 - <tT 4 wind 
von Abbot und von Fairclouqh durchgefiihrt worden, vgl. Ann. AstropliyH. Obs. 
Smithsonian Inst. 5, 70. 1932; Philos. Mag. 7, 1067. 1929. 

2 ) E. Warburg, L c. S. 831, Anm. 

3 ) N. Fairclough, 1. c., Anm. 1. 

4 ) S. P. Langley, Proc. Amer. Acad. Arts Sci. 16, 342. 1881. Dio Mothode 
wurde zuerst von A. F. Svanberg vorgeschlagen und praktisch erprobt (das Bolo¬ 
meter von Svanberg war allerdings nicht sehr empfindlich), Pogg Ann. 84, 4 1 1 .1857. 

fi ) S. P. Langley, Ann. Astrophys. Obs. Smithsonian Inst. 1, 47. 1900. 
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4 MER und Kurlbaum 1 ) und Paschen 2 ) angegeben. Die Vorteile der An- 
bringung von Strahlungsempfangern in Vakuum wurden von Lebe- 
dew 3 ) betont. Ausfuhrliche theoretische und experimentelle Vergleiche 
zwischen Luftbolometern und Vakuumbolometem haben Warburg, 
Leithauser und Johansen 4 ) angestellt. Detaillierte Beschreibungen 
leistungsfahiger Bolometer finden sich mehrfach in der physikalischen 
Literatur. Es seien erwahnt die Konstruktionen von Leimbach 5 ) (Luft- 
bolometer), Buchwald 6 ) (Vakuumbolometer) und Witt 7 ) (Luftbolo- 
meter). Neuerdings werden Bolometer von Kipp & Zonen hergestellt. 

Die Herstellung und Anbringung der Bolometerstreifen stellt technisch 
den schwierigsten Teil der Konstruktion dar. Haufig wird hierbei Wol- 
lastonblech oder Wollastondraht benutzt, indem das Silber nach Her¬ 
stellung des Streifens abgeatzt wird. Bei Benutzung von Wollastondraht 
wird der Draht zunachst geplattet. In dieser Weise gelang Leimbach 6 ) 
die Herstellung eines Platinstreifens von nur 0,3 // Dicke. Dunne Platin- 
streifen sind auch durch Kathodenzerstaubung von Platin auf Glimmer- 
blattchen hergestellt worden 7 ). Die Schwarzung der Streifen kann mit 
Hilfe einer PlatinchloridlOsung (Platinschwarz) oder mit Kampferrauch 
ausgefuhrt werden. 

Die Streifen werden im allgemeinen dicht bcieinander auf einem Bah- 
men so aufgespannt, daB der eine vor der einfallenden Strahlung ge- 
sehiitzt ist. Durch Abpassen der Lange erreicht man, daB die elektrischen 
Widerstande bis auf wenige Prozent gleich groB sind. Dies ist fur das 
stOrungsfreie Arbeiten des Bolometers von Wichtigkeit. (JrOBero Unter- 
schiede der beiden Streifenwiderstande bewirkcn ein ungleichcs Er- 
warmen durch den Bolometerstrorn, woraus cine Abhangigkeit des 
Bruckenstroms vom Bolometerstrorn folgt. Schwankungen in der Span- 
nung der benutzten Bolometerbatterie maehen sich dann (lurch IJnruho 
und Wandern des Briickengalvanometers bemerkbar. 

Vielfach wird der zu bestrahlende Streifen in einem Bolometerbehalter 
unmittelbar hinter einer mit Diaphragmen versehenen, sich gegen den 
Streifen verjungcnden Vorkammer angehracht. Es besteht dann die Ge- 
fahr, daB das Temperaturgleiehgewieht durch LuftstrOmungen von auBen 
gestOrt wird. Bei in Arbeiten im Laboratorium geniigt allerdings eine 

') O. Lijmmeu und K. IvuHMiAUM, Wind. Ann. 46, 204. 1892. 

2 ) E. Paschen, Wind. Arm. 48, 272. 1893. 

3 ) P. Lrbbdew, Wind. Ann. 56, 12. 181)5; Ann. Physik 9, 201). 11)02. 

4 ) E. Warbijiio, (L Leithaumkh und Ed. Johansen, I. c. S. 831, Amn. 

6 ) CL Leimbach, Ann. Physik 33, 308. 1910. 

°) E. Buchwald, Ann. Physik 33, 928. 1910. 

7 ) H. Witt, Z. f. Phys. 28, 230. 1924. 
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lange, schmale sich verjiingende Vorkammer zur Beseitigung derartiger 
StOrungen (vgl. Lbimbach 1 )). Bei Himmelsbeobachtungen, wo das Bolo¬ 
meter auBeren LuftstrOmungen starker ausgesetzt ist, werden aber 
Stflrungen bemerkt (vgl. Langley 2 )). Zur ganzlichen Vermeidung dieser 
StOrungen kann man den Bolometerbehalter durch ein diinnes Glas- oder 
Quarzfenster luftdicht verschlieBen. Man mufi dann allerdings bei der 
Auswertung der Bolometermessungen die Absorption im Fenster in 
Rechnung setzen. Durch Abpumpen des Bolometerbehalters auf einen 
Druck von einigen Zentimetern erreicht man, daB die Konvektion iiber- 
haupt fortfallt (vgl. S. 832). 

Der Bolometerbehalter muB gegen plotzliche Temperaturanderungen 
geschxitzt sein. Dies kann z. B. mit Hilfe eines oder mehrerer Metall- 
mantel und Wattepackung geschehen. 

Die beiden Drahtwiderstande, die die anderen Zweige der Wheatstone- 
Briicke bilden, sind ebenfalls geschiitzt, etwa im Bolometerbehalter an- 
zubringen. Zur Herstellung des elektrischen Gleichgewichts in der Brticke 
wird im allgemeinen ein als Shunt des einen Drahtwidcrstands angebrach- 
ter groBer abstufbarer Widerstand benutzt. 

Fur astronomisch-spektralphotometrisehe Zweeke sind Bolo¬ 
meter in einigen grOBeren Untersuchungen benutzt wordcn. Langley 3 ) 
benutzte das Bolometer fur seine bekannte Untersuchung der Absorp- 
tionslinien des ultraroten Sonnenspektrums. Bei den ausgedebnten Ar- 
beiten der Smithsonian-Beobachter zur Bestimmung der Kolarkonstante 4 ) 
wird die Intensitatsverteilung im Sonnenspektrum mit Hilfe eines Bolo¬ 
meters gemessen. Der Zweck dieser Messungen ist, eine genaue Beriick- 
sichtigung der Extinktion zu ermttglichen (vgl. S. 52(1). Wilhinu 1 '’) hat das 
Bolometer bei einem spektralphotometrischen Vergleieh des Sonnen¬ 
spektrums mit dem Spektrum eines durch einen Laboratoriumsofen reali- 
sierten schwarzen Strahlers benutzt. 

Die Smithsonian-Beobachter haben anfanglich Luftbolometer benutzt. 
Spater wurde zu Yakuumbolometern tibergegangen 6 ). Abb. 14 zeigt das 
Schema der benutzten Vakuumbolometer. Die 10 min langen, 0,12 mm 
breiten und etwa 10// dicken, auf der Vorderseite geschwarzten Bolo- 
meterstreifen sind in einem mit zwei Oifnungen vcrschenen Kupferrohr c 
angebracht. Das Kupferrohr ist in zwei voneinandcr elcktrisch isolierte 


*) G. Leimbach, Ann. Physik 33, 308. 1910. 

2 ) S. P. Langley, Ann. Astrophys. Obs. Smithsonian Inst. 1, 41). 11)00. 
8 ) S. P. Langley, Ann. Astrophys. Obs. Smithsonian Inst. 1. 1900. 

4 ) Ann. Astrophys. Obs. Smithsonian Inst. 2-5. 1908-1932. 

а ) J. Wilsing, Publ. Astroph. Obs. Potsdam 23, Nr. 72. 1917. 

б ) Ann. Astrophys. Obs. Smithsonian Inst. 4 , 45. 1922. 
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Halften geteilt, die je einen der Streifen tragen. Das Kupferrohr befindet 
sich ineinemgut ausgepumpten, luftdicht abgeschlossenenGlasbehalteraa, 
der noch von einem Metallmantel umgeben ist. Die erforderlichen elek- 
trischen Durchfiihrungen geschehen mit Hilfe der Platinstifte b. Der 
Glasbehalter ist so gut abgeschlossen, daB nachtragliches Auspumpen 
nicht erforderlich ist. Die Strahlung fallt durch eine mit Diaphragmen 
versehene Vorkammer durch 
die eine Offnung des Kupfer- 
rohrs auf den einen Bolo- 
meterstreifen. Zur Einstellung 
und Fokussierung der Strah¬ 
lung auf dem Streifen ist ein 
Okular angebracht, mit dessen 
Hilfe der Bolometerstreifen 
durch die zweite Offnung im 
Kupferrohr visuell beobach- 
tet werden kann. Die Draht- 
widerstande der Wheatstone- 
Briicke sind auBerhalb des 
Glasbehaltersangebracht. Die 
Widerstand© der Bolometer¬ 
streifen betragen 2,98 bzw. 

3,00 Ohm, die der Drahtwider- 
stande 54,0 bzw. 54,3 Ohm. 

Das Brlickengleiehgewicht 
wird mit Hilfe eines verander- 
lichen Shunts von etwa 7000 
Ohm uber dem Widerstand 
von 54,0 Ohm eingestellt. Das Bolometer wird bei einem Strom von 
0,035 Ampere durch jeden Streifen benutzt. Unter diesen Umstandon 
betragt die mittlere TemperaturerhOhung der Streifen etwa 40°. Dio 
Ausschlage des benutzten Briickengalvanometers werden photographisch 
registriert (vgl. S. 840). 

Das von Wilsing benutzte Bolometer war ein Luftbolometer, dessen 
Konstruktion aus der Abb. 20, S. 850, hervorgeht. Die Stroifenliinge betrug 
12 mm, die Breite 0,7 mm und die Dicke 0,4 //. Die Streifenwiderstande 
waren 5,77 bzw. 5,87 Ohm. Die beiden anderen Zweigo der Wheatstone- 
Briicke bildeten zwei Manganindrahtwiderstande von je 99,8 Ohm, 
die im Bolometerbehalter montiert waren, und ein mit dem einen dieser 
Widerstande in Serie geschalteter Widerstand von 3,0 Ohm, der parallel 

l ) Arm. Astrophys. Ob«. Smithsonian Inst. 4, 45. 1922. 



Abb. 14. Vakuurn- 

bolomoter dor Smithsonirtn-Boobachtor 1 ). 
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einem Rheostaten hohen Widerstands geschaltet war. Durch Anderung 
des Rheostatenwiderstands konnte das Briiekengleichgewicht schnell ein- 
gestellt werden. 

Die in Verbindung mit Bolometern benutzten Galvanometer haben im 
allgemeinen Empfindlichkeiten von 1 mm Ausschlag bei 1 m Skalen- 
abstand und einem Strom von 10 _8 -10~ 9 Ampere. 

Bei der Benutzung des Bolometers tritt unter Umstanden ein lastiges 
Wandern des Nullpunkts des Galvanometers auf. Dies kann von den 
kleinen Unterschieden der Bolometerstreifen herruhren (vgl. S. 835). Es 
konnen auch in den Stromkreisen Thermokrafte auftreten, die ein Wan¬ 
dern des Galvanometers mit der Temperatur bewirken. Meist wird das 
Wandern geniigend klein und linear (so daB es bei der Auswertung der 
Messungen leicht berucksichtigt werden kann), wenn der Bolometerstrom 
etwa eine Stunde eingeschaltet gewesen und wenn auBerdem das Bolo¬ 
meter gut gegen Temperaturanderungen geschutzt ist. Durch Anbringen 
eines kleinen Kupferwiderstands, dessen Widerstand mit der Temperatur 
veranderlich ist, in der Wheatstone-Brucke, kann man das Wandern 
weitgehend aufheben 1 ). 

Der Briickenstrom, nach dem die Intensitat der Bestrahlung beurteilt 
werden soli, ist derjenige Strom, der dem stationaren Zustand ent- 
spricht, in dem der Energieverlust des Streifens gleich der Energiezufuhr 
durch die Stromerwarmung und die Bestrahlung ist. Der stationare Zu¬ 
stand stellt sich nicht gleich ein, sondern wird erst nach einer gewissen 
Zeit nach dem Beginn der Bestrahlung erreicht. Diese Tragheit des 
Bolometers wachst mit der Dicke des Bolometerstreifens und ist ferner 
bei dem empfindlicheren Vakuumbolometer groBer als bei dem Luft- 
bolometer. Fur das Vakuumbolometer diirfte die Tragheit normal von 
der GrOBenordnung 10 Sekunden, fur das Luftbolometer von der GrhBen- 
ordnung 1 Sekunde sein. 

Der Anwendungsbereich des Bolometers kann mit Hilfe der in § 1 ab- 
geleiteten Gleichungen fur die Empfindlichkeit festgestellt werden. Die 
Grundlage der Diskussion sollen die folgenden Angaben der absoluten 
Punktintensitaten der internationalen Kerze (1,11 Hefnerkerzen) in 1 m 
Entfernung, der Sonne bzw. eines Sterns 0. GroBe bilden: 


Internat. Kerze, 1 m Entfernung 2,9-l<)- 8 ealcin- 2 sce 1 ((,'<> it lkntz 8 )) 
S°nne 3,2-l()- 2 (vgl. K. 404) 

Stern 0. GrdBe 2,9-10-» (vgl. S. 808 Anm. 3). 


1 ) Vgl. Aon. Astrophys. Oba. Smithsonian Inst. 2, 31. 1908. Dies Prin/.ip ist. 
zuorst von. Callender angegobcu. 

2 ) W. W.Coblentz, Bull. Bureau of Stand. 11, 87. 1914. 
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Fur ein Vakuumbolometer [Ai + A^lO -4 , vgl. Gl. (26)] mit Streifen- 
dimensionen wie das Smithsonian-Instrument (vgl. S. 836, 21* 1,6cm, 
b-0,012cm, n »l,0*10 _3 cm) ist {A gemaB Gl. (23) gleich 0,6. Es folgt 
aus Tabelle 2, S. 829, daB dann die fur den Galvanometerausschlag maB- 
gebende GrOBe z etwa das 0,3fache des bei sehr kleiner Streifendicke er- 
reichbaren Maximalwerts betragt. Fur z max erhalt man mit den ange- 
fiihrten Zahlenwerten und r - 20° nach Gl. (24) oder (33) 

z max = 0,14q, 

und damit im betrachteten Fall 

z - 0,04 q. 

Bei Bestrahlung des Bolometerstreifens mit einer internationalen Kerze 
in 1 m Entfernung erhalt man q-2,9*10~ 6 und somit z -1,2*10“ 6 . Ein 
normales Spiegelgalvanometer, wie es im Laboratorium gebrauchlich ist, 
gibt fur z«10 -8 einen Ausschlag von 1 mm bei einem Skalenabstand 
von 1 m. Das oben betrachtete Vakuumbolometer wiirde in Verbindung 
mit einem solchen Galvanometer bei Bestrahlung mit einer internatio¬ 
nalen Kerze in 1 m Entfernung einen Ausschlag von etwa 120 mm bei 
1 m Skalenabstand ergeben. Der durch Wahl eines diinnen Streifens 
maximal erreichbare Ausschlag ware etwa 400 mm. Durch VergrOBerung 
der mittleren TemperaturerhOhung r liber 20° hinaus wiirde man noch 
etwas (vielleicht 50%) grOBere Ausschlage erhalten kOrmcn. 

Fiir das von Wilsing benutztc Luftbolometer (vgl. S. 837) findet man 
zunachst aus 21-1,2cm und b- 0,07cm gemaB Gl. (28) und Tabelle 4, 
S. 832, A x -i- A 2 - 1,3* 10“ 3 . Daraus und mit n » 4-10 6 cm ergibt sich nach 
Gl. (23) //l gleich 8. Der entsprechende z-Wert betragt dann nach Tabelle 2, 
S. 829,94% von z max . Fiir r - 20° erhalt man entspreehend den angefiihrten 
Dimensionen nach Gl. (29) z nmx gleicdi 0,11 q und also z gleich 0,1 Oq. Mit 
einem Galvanometer der oben angefiihrten Empfindliehkeit wird der 
Galvanometerausschlag bei Bestrahlung mit einer internationalen Kerze 
in 1 m Abstand etwa 300 mm bei 1 m Skalenabstand. Dio grOBero Emp¬ 
findlichkeit des zweitcn Bolometers beruht auf der geringen Streifendicke 
und dor grOBeren Streifenbreite. Die Verbreitcrung des Streifens bewirkt 
allenlings, daB bei spektralphotometrisohen IJntersuchungen das Auf- 
lOsungsvermOgen entspreehend herahgesetzt wird (vgl. S. 845). 

Bestrahlungen wie die (lurch cine Kerze in 1 m Entfernung sind also 
mit dem Bolometer in Verbindung mit gewOhnlichen Spiegelgalvano- 
metern sehr gut meBbar, lOOmal kleinere Bestrahlungen sind noch lekB 
lieh, wenn aueh nicht mit groBer Genauigkeit meBbar. 

Wie aus den oben angefiihrten Zahlen hervorgeht, ist die Bestrahlung 
durch die Sonne etwa lOOOmal grOBer als (lie durch eine Kerze in lm 
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Entfernung. Dies bedeutet, daB man bei spektralphotometrischen 
Messungender Sonne mit dem Bolometer ein so groBes Auflflsungs- 
vermttgen anwenden darf, daB die Bestrahlung des Bolometers durch 
die den benutzten Spektrographen jeweils passierende annahernd mono- 
chromatische Sonnenstrahlung etwa ein Tausendstel bis ein Zehn- 
tausendstel der Bestrahlung bei direkter Sonnenbeleuchtung betragt. Es 
ist also eine ziemlich detaillierte Erfassung der Intensitatsverteilung im 
Sonnenspektrum durch bolometrische Messungen mflglich (vgl. S. 449 
und S. 843). 

Was dagegen spektralphotometrische Messungen der Sterne mit dem 
Bolometer betrifft, so sind die Intensitaten auch der hellsten Sterne 
relativ zur Sonnenintensitat so klein (Intensitatsverhaltnis 10 -11 ), daB 
die Durchfuhrung fast unmOglich erscheint. Auch bei Verwendung sehr 
groBer Spiegel zurKonzentration des Sternlichts und unter weitgehendem 
Verzicht in bezug auf die Reinheit des Spektrums ware die erforderliche 
Galvanometerempfindlichkeit nur mit auBerster Schwierigkeit zu er- 
reichen und kaum in Verbindung mit dem gegeniiber StOrungen immer 
empfindlichen Bolometer anwendbar. Versuche in dieser Richtung sind 
auch nicht erfolgreich gewesen 1 ). 

Messungen der Gesamtstrahlung der hellsten Sterne mit dem Bolo¬ 
meter liegen innerhalb des Bereichs des Erreichbaren. Die Streifenform 
des Strahlungsempfangers ware aber fur solche Messungen unzweckmaBig. 
Ein nur in der Mitte geschwarzter, sonst aber blanker Streifen ware vor- 
zuziehen(vgl. hierzu S. 862). Auf diesem Gebiet hat sich aber das Thermo¬ 
element dem Bolometer iiberlegen gezeigt (vgl. § 4). 

Das astronomische Gebiet des Bolometers ist also die Spektralphoto- 
metrie der Sonne. Hier hat sich das Bolometer in den Hfinden der Smith¬ 
sonian-Beobachter und Wilsings sehr gut bewahrt. Die Vorteile des 
Bolometers sind hier: 1. Das Bolometer ist praktisch nicht selektiv und 
insbesondere im Ultraroten ebenso brauchbar wie im visuellen und photo- 
graphischen Spektralbereich. 2. Die Beobachtungsmethode ist objektiv 
und bei geniigender Strahlungsintensitat einer hohen Genauigkeit (htther 
als 1%) fahig. 3. Der Bolometerausschlag ist innerhalb weiter Grenzen 
proportional der Bestrahlung, so daB besondere Eichmessungen zur Fest- 
legung der Skala nicht erforderlich sind. 4. Der Bolometerausschlag ist, 
wie Wilsing 2 ) experimentell gezeigt hat, weitgehend davon unabhangig, 
wie die auf den Streifen treffende Strahlung in der Richtung senkrecht 
zur Streifenrichtung verteilt ist, ob gleichmafiig oder etwa auf der Mitte 


J ) Vgl. Smithsonian Misc. Coll. 74, Nr. 7. 1923. 
a ) J. Wilsing, 1. c. S. 836, Anm. 6. 
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des Streifens konzentriert. Dagegen ist eine gleichmafiige Verteilung der 
Bestrahlung in der Streifenrichtung erforderlich 1 ). 

Im folgenden Paragraphen soil die Benutzung des Bolometers in Ver- 
bindung mit Spektrometern fur spektralphotometrische Messungen der 
Sonne ausfuhrlich besprochen werden. 

§ 3. Spektrobolometer 

zur Bestimmung der Intensitatsverteilung im Sonnenspektrum. 

Die Verbindung des Bolometers mit einem Spektralapparat zu einem 
Spektrobolometer fur spektralphotometrische Messungen ist im Prinzip 
einfach. Der Bolometerstreifen ist in dem vom Spektralapparat erzeugten 
Spektrum anzubringen, und Spektrum und Streifen sind gegeneinander 
in der Dispersionsrichtung zu verschieben, so daB der Streifen sukzessive 
von den zu vergleichenden Spektralbereichen bestrahlt wird. 

Bei der praktischen Konstruktion eines Spektrobolometers ist es im 
allgemeinen erwunscht, daB das Bolometer fest aufgestellt ist. Da nun 
aber bei astronomischen Beobachtungen auch eine Anderung der Rich- 
tung der optischen Achse des Kollimators unerwunscht ist, so benutzt 
man im Spektrobolometer als Spektralapparat ein Spektrometer mit 
festem Spalt, Kollimator und Bildobjektiv, in dem die Versehiebung des 
Spektrums in der Dispersionsrichtung (lurch Drehung des farbenzerstreu- 
enden Prismas bewirkt wird. 

Wird bei festem Spalt, Kollimator und Bildobjektiv das Prisma ge- 
dreht, so wird zwar ein (lurch den Brennpunkt des Bildobjektivs fest 
angebrachter Bolometerstreifen (lurch Drchen des Prismas sukzessive 
von den verschiedenen Teilen des als Spaltbild erzeugten Spektrums be¬ 
strahlt, aber das Prisma wird im allgemeinen von dem betreffenden 
Parallelbiindel nicht so passiert, daB die Piismcnablenkung ein Minimum 
ist. Das Minimum der Ablenkung (vgl. S. 210) wird vielmehr nur fur eine 
Wellenliinge crzielt. 

Mit Hilfe eines in den Strahlengang gebrachten Spiegels, der mit dem 
drehbaren Prisma fest verbunden ist, kann man aber leicht erreichen, 
daB die Bedingung der minimalen Ablenkung fur Strahlenbiindel aller 
Wellenliingen erflillt ist. Eine speziellc Anordnung dieser Art ist von 
Fuchs 2 ) angegeben worden. Die allgemeine systematische Theorie ver- 
dankt man Wadsworth 3 ). Die erwahnte Spiegelanordnung ist sowohl in 

x ) Vgl. B. 8. Johansen, 1. c. S. 853, Anm. 1; vgl. auch don S. 804 diskutiorton 
Randoffokt don Angstr^rnschon KomponHati()nspyrh(4iomotorH. 

2 ) F. Fuchs, Z. f. Instrkdo. 1, 352. 1881. 

8 ) F.L. 0. Wadsworth, Philos. Mag. [ 5] 38, 337. 1894. 
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den Spektrobolometern der Smithsonian-Beobachter wie in dem yon 
Wilshtg zur Verwendung gelangt. 

w A J bb ' 1 f, ze f t sc bematisch den Strahlengang durch das Prisma in einem 
Wadsworthschen Spektrometer mit festen Kollimatoraohsen- und Bild- 
objektiyaehsen-RicMungen, die einander parallel sind. Fur eine gewisse 
Wellenlange habe der Emfallswinkel des gezeigten einfallenden Strahls 
gerade erne solche Gr&Be, daB der Strakl das Prisma im Minimum der 
Ablenkung passiert [vgl. unten Gl. (34)]. Die Halbierungsebene des 
brechenden Wmkels des Prismas steht senkrecht zur Spiegelebene Im 
Minimum der Ablenkung bilden der eintretende und der aus dem Prisma 
austretende Strahl gleiche Winkel mit den Normalen der Prismenflachen 
6 “ b)- E benso sind die Winkel mit der Halbierungsebene und folglich 

auch mit der Spiegelebene 
gleich groB. Daraus folgt, 

daBderaustretendeStrahl 

nach der Reflexion am 
Spiegel dem eintretenden 
parallel ist. 

Strahlengang durch das System eines Prismas mit man nun das 

Hilfsspiegel nach Fuchs und Wadsworth. Prisma und den mit dem 

a - i Prisma fest verbundenen 

piegel, so wird fur einen Strahl derselben Richtung der Emfallswinkel 
entsprechend geandert. Fur eine gewisse andere Wellenlange hat dieser 
Emfallswinkel denjenigen Wert, fur den der Strahl das Prisma im Mini- 

d,3lh e3 R A ^ enkUn * paSSiert Der aus tretende Strahl hat dann wieder 
A " g Wie V J ° rher - F<ir alle Wellenlangen ist also bei der be- 
hteten Anordnung die Bedmgung der minimalen Ablenkung erfullt 
er Zusammenhang zwischen Prismenstellung und Wellenlange geht 

Bedingu " 8 . LX 



Abb. 15. 


sine ~n sin $P. 


( 34 ) 


J*.;.* d ! r Ei “ & l I «™W. P der brechende Winkel do. Rriamae 

IteibttaLTS d n Pri “'“ di6 Wellenlange. 

8 ™ “* der Ablenkung 

w “ 2e - p - ( 35 ) 
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Wadsworth hat den allgemeinen Fall diskutiert, daB der Winkel 
zwischen eintretendem und reflektiertem austretenden Strahl einen ge- 
gebenen Wert hat. Durch eine passende Stellung des Spiegels relativ zum 
Prisma kann. immer dasselbe wie im oben diskutierten Spezialfall erreicht 
werden. Ferner hat Wadsworth gezeigt, daB allgemein dieDrehung von 
Prisma und Spiegel um eine Achse vorzunehmen ist, die als Schnittlinie 
zwischen Spiegelebene und Halbierungsebene des brechenden Winkels 
des Prismas bestimmt ist. Nur dann treten keine seitlichen Verschie- 
bungen des reflektierten Strahlenbiindels auf. 

Die in Abb. 15 skizzierte Anordnung ist in den Smithsonian-Spektro- 
bolometern und im Spektrobolometer von Wilsing benutzt worden. 
Denselben Zweck kann man auch mit dem sog. Abbeschen Prisma er- 
reichen. Das Prinzip der Abbeschen Prismenanordnung gleicht dem der 
Wadsworthschen, nur wird die erforderliche Spiegelung durch Total- 



Abb. Hi. Schema <l<\s ttpoktmboloinotors <lor Smithsonian-Boobachtor 1 ). 


reflexion an der einen Flache des Prismas erreicht. Das Abbesche Prisma 
wird in Spektrometerkonstruktionen von Adam Hlhger verwendet. 

Das Spektrobolometer der Smithsonian-Beobachter 1 ) zoigt scbematisch 
Abb. l(i. Der senkreeht angobrachte Spalt C, der eine Hohe von 10 cm 
hat, wird (lurch die beiden Planspiegel A und B eines Zolostaten (vgl. 
S. 120) so von der Sonne bestrahlt, daB der Aehscnstrahl des Bestrahlungs- 
kegels (lurch den Mittolpunkt des Spalts mit der optischen Achse dew 
KoIlimators])iegelH I) zusammenfallt. Der K()IIiniatorH]>iegel ist ein Zy- 
linderspiegel, (lessen Leitstrahlen dem Spalt parallel wind. Die Brenn- 
weite betriigt 5,5 in, die HOhe (in der Liingsrichtung des Spalts) 18 cm 
und die Breite 12 cm. Der Spalt (1 befindet sieh in der Brennlinie des 
Zylinderspiegels. Entsprechend dem OfTnungswinkel des Bcstrahlungs- 
kegels, 32' oder etwa ^ioo * n natiirlichem Mali, wird auf’dem Zylinder- 
spiegel eine Flache von etwa 15 cm Hohe und 5 cm Breite bestrahlt. Der 
Zylinderspiegel erzougt ein entsprechendes Strahlonbundel, das das 
Prisma E (HOhe 17 cm, Breite der Seitenflachen 13 cm, brechender 
Winkel 0() n ) passiert, und dann von dem mit dem Prisma fest verbun- 

*) Ann. Astrophys. Obs. Smithsonian Inst. 2, 23. 1008. 
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denen Spiegel F reflektiert wird. Der Bildspiegel G, ein spharischer Hohl- 
spiegel, erzeugt ein Spektrum, von dem je nach der Stellung des Prismas 
ein bestimmter kleiner Wellenlangenbereich. den einen Bolometerstreifen 
des Bolometers H trifft. Die Hohe des Spektrums ist gleich dem Produkt 
des Winkeldurchmessers der Sonne in natiirlichem MaB und der Brenn- 
weite des Bildspiegels. Letztere betragt etwas mehr als 1 m, so daB die 
Hohe des Spektrums reichlich 1 cm ist. Die Konstruktionsdaten sind so 
gewahlt, daB die Hohe des Spektrums etwas grOBer als die Lange des 
Bolometerstreifens ist. Die Breite des Spaltbilds ist im Verhaltnis der 
Brennweiten des Kollimatorspiegels und Bildspiegels kleiner als die 
Spaltbreite. Die Flache des Spaltbilds ist somit etwa 50mal kleiner als 
die des Spalts. 

Die Bestrahlung des Bolometerstreifens steht fiir jeden in Frage 
kommenden Wellenlangenbereich zur Bestrahlung des Spalts C in dem- 
selben Verhaltnis wie die Spaltflache zur Flache des Spaltbilds, ist also 
etwa SOmal grOBer. Diese Wirkung der Optili kompensiert teilweise die 
Verminderung der Bestrahlung, die davon herriihrt, daB nur ein be- 
schrankter Wellenlangenbereich den Bolometerstreifen trifft. 

Die Winkeldispersion des benutzten BO’-Flintglasprismas geht aus der 

frkl/VAM __ ° 

Tabolle 5. 

A O) 

3934 A 51° 6 ' 

4861 48 54 

5893 47 43 

7594 46 46 

9300 46 16 

14700 45 27 

19900 44 49 

Die Dispersion von K bis Wl betragt 613. Dem entspricht bei der Bild- 
spiegelbrennweite von 1 m eine lineare Ausdehnung von 10 cm. Die 
Breite des benutzten Bolometerstreifens (0,012 cm, vgl. S. 836) betragt 
somit 1,2-10 3 der Lange des Spektrums zwischen K und ,o v Die durch- 
schmttliche Bestrahlung des Streifens im betrachteten Wellenlangen- 
beremh (der den weitaus grOBten Teil der Energie des Gesamtspektrums 
enthalt) berechnet man mit Riicksicht hierauf und auf die erwahnte 
konzentrierende Wirkung der Optik zu 0,06 mal der Bestrahlung bei 
direkter Emwirkung der Sonnenstrahlung. Durch Vergleich mit den S. 839 
angefiihrten Zahlenwerten zur Charakterisierung der Empfindlichkeit des 
o ometers sieht man, daB diese Bestrahlung durchaus geniigend ist, aueh 


loigenaen l aoeiie hervor. 
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an den Enden des Spektrums, wo die Bestrahlung wesentlich kleiner als 
die durchschnittliche ist. 

Die Reinheit des Spektrums hangt von dem Winkel, unter dem der 
Spalt C vom Kollimatorspiegel, und dem Winkel, unter dem der Bolo- 
meterstreifen vom Bildspiegel erscheint, ab (vgl. hierzu S. 469). Dielineare 
Breite des Spalts C darf die Grenze des lOOfachen der grOBten in Frage 
kommenden Wellenlange nicht wesentlich unterschreiten, da sonst die 
Strahlungsablenkung durch die Beugung am Spalt neben dem (durch den 
Winkeldurchmesser der Sonne gegebenen) Offnungswinkel des Strahlen- 
kegels nicht klein ist. Die Smithsonian-Beobachter benutzten bei den zur 
Bestimmung der Solarkonstante angestellten spektrophotometrischen 
Messungen gewbhnlich eine Spaltbreite von 0,05 cm. Dann ist die Breite 
des Spaltbilds ungefahr gleich der Breite des Bolometerstreifens, und die 
obenerwahnten Winkel sind ungefahr gleich groB, namlich etwa 10~ 4 
in naturliehem Mali oder etwa 20". Neben dieser WinkelgrtiBe spielt die 
Beugung durch die begrenztc OfTnung des das Prisma durchsetzenden 
Biindels nur eine geringe Kollo (vgl. hierzu S. 4(h)). Die Reinheit des 
Spektrums ist vielmehr durch den Winkelwert 20" und den Wert der 
Winkeldispersion des Prismas gegehen. Letztere ist in der folgenden Ta- 
belle angcfiihrt. 

Tabcllr 0. 


X 

(Uo/(U 

4000 A 

12" pro A 

r>ooo 

r> 

0000 

3 

sooo 

1,0 

10000 

0,7 

15000 

0,4 

20000 

0,4 


Man sieht aus diesen Zalilen, daB iin Violett Spcktralhereiche von etwa 
2A BreiteerfaBt werden, im Rot solohe von loA und im Ultmrot Bereiche 
bis zu einer Breite von 50 A. 

Es soi noch bemerkt, daB Lanouoy bei scinen S.H35 erwahnten Unter- 
suchungen der Linien im ultraroten r Peil des Sonnenspektrums (lurch Be- 
nutzung eines schinaleren Spalts und Iiingerer Bronnweite des Kollirnator- 
spiegels und namentlich des Bildspiegels eine etwa 5mal grOBere Reinheit 
des Spektrums erzielte. Die Lichtstarke der Optik war dann natiirlich 
entsprechend geringer, jedoch immer noch fiir die Bolometermessungen 
ausreichend (vgl. S. 839). 

Bei den Messungen mit dem Smithsonian-Spektrobolometer wird die 
tagliche Bewegung der Sonne durch den Zolostaten kompensiert. Das 
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Prisma wird durch ein Uhrwerk gedreht, so daB nach und nach das ganze 
Spektrum den Boloineterstreifen passiert. Die Drehung erfolgt ruckweise, 
aber mit so kleinen Rucken, daB die Bewegung praktisch als kontinuier- 
lich angesehen werden darf. All© Rucke sind gleich groB und erfolgen in 
gleichen Zwischenraumen. Sie werden durch eine besondere Anordnung 
fortlaufend gezahlt, so daB die Stellung des Prismas in jedem Augenblick 
bekannt ist. Die wechselnden Ausschlage des Galvanometers werden 
photographisch registriert. In dieser Weise wird ein sog. Bologramm 
des Sonnenspektrums erhalten. Die Nullstellung des Bolometers wird 
mehrfach im Laufe einer Aufhahme durch Unterbrechung der Bestrah- 
lung mitregistriert, so daB ein eventuelles Wandern des Nullpunkts sicher 
eliminiert werden kann. 

Die Auswertung eines Bologramms geschieht in folgender Weise. Die 
registrierten Galvanometerausschlage diirfen den jeweiligen Bestrah- 
lungen proportional angenommen werden. Die Zuordnung der Bestrah- 
lungen zu den Wellenlangen kann mit Hilfe der bekannten Wellenlangen 
registrierter Absorptionslinien geschehen. Sie kann aber auch unabhangig 
hiervon vorgenommen werden, indem die einem beliebigen Punkt im 
Bologramm entsprechende Stellung des Prismas bekannt ist (vgl. oben). 
Die Beziehung zwischen Prismenstellung und Wellenlange ist durch Eich- 
messungen bekannt. 

Es kann somit die Bestrahlung als Funktion der Wellenlange abgelcitet 
werden. Was hierdurch gemessen wird, ist die lntensitatsverteilung im 
prismatischen Sonnenspektrum nach dem Durehgang der Sonncn- 
strahlung durch die Erdatmosphare und die Optik. Eine Umrech- 
nung auf die lntensitatsverteilung im Normalspcktrum kann vorge¬ 
nommen weTden, wenn die Dispersion des Prismas als Funktion der 
Wellenlange bekannt ist. Die Bestrahlung des Bolometerstreifens iHt 
proportional der Energie pro Langeneinheit des erzeugten Spcktrums 
oder, was auf dasselbe hinauslauft, der Energie pro Winkeleinheit der 
Ablenkung durch das Prisma. Zur Reduktion auf Energie pro Wellcn- 
langeneinheit ist mit der Winkeldispersion d<u/cU zu multipliziercn (vgl. 

hierzu Tabelle 6): , „ „ „ 

' dE clE dm 

cU " dD (U • (3(i) 

Abb. 17 zeigt die Energieverteilung im prismatischen Spektrum und 
im Normalspektrum der Sonne. 

Der Iichtverlust in der benutzten Optik kann durch besondere Mes- 
sungen als Funktion der Wellenlange ermittelt werden. Abb. 18 zeigt die 
von den Smithsonian-Beobachtem zur Ermittlung des Lichtverlusts im 
Spektrometer benutzte Einrichtung. Es wird ein Hilfsspektrometer mit 
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Spalt K, Kollimatorspiegel L, Prisma M und Spiegel N sowie Eildspiegel 0 
vor dem zu untersuchenden Spektrometer eingeschaltet. Es werden nun 
von derselben Lichtquelle Bologramme aufgenommen, einmal mit dem 



Bolometer in der Brennebene des HilfsHpektrometers (H'), daaandereMal, 
indem der Spalt C dcs zweiten Spektrometem dort angebraeht wircl, wo 



Abb. 18. Anordmmg zur Bestunmung 
d(‘H Lichtvorliwts im Spektroineter ills Funktion der WellmULnge 8 ). 

vorher der Bolometerstreifen sick befand, der Bolometerstreifen aber in 
der Brennebene des zweiten SpektrometcrH (H). Aus dem Verhaltnis 
zwischen den in H und H' regiatrierten Bestmhlungen ergibt sick der 

1) Nach den Ann. Astrophys. Obs. Smithsonian Inst. 2, 105. 1908 angefuhrten 
Zahlenwerten. Den durch die senkrechten Linion rnarkierton Wollenl&ngen ent- 
sprechen Messpunkte. 

2 ) Ann. Astrophys. Obs. Smithsonian Inst. 3, 25. 1908. 
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Lichtverlust im zweiten Spektrometer als Funktion der Wellenlange. Der 
Lichtverlust im benutzten Zolostaten ist durch besondere Messungen der 
Reflexionskoeffizienten der beiden Zolostatenspiegel als Funktion der 
Wellenlange zu ermitteln. 

Fur den Lichtverlust in der Erdatmosphare gilt, dafi dieser durch Auf- 
nahme von Bologrammen bei verschiedenen SonnenhOhen, verschieden 
langen Wegen der Strahlen durch die Erdatmosphare entsprechend, als 
Funktion der Wellenlange ermittelt werden kann. Mit Hilfe dieser Mes¬ 
sungen kann fiir jede Wellenlange einzeln auf den Atmospharenweg Null 



Abb. 19. Spoktroholomi'tnr in pamllaktisoluT Montimmg 1 ). 


extrapoliert werden. Eine ausfiihrlichere Darstellimg dieses Problems 
findet man S. 526. 

Der Hauptzweck der spektrobolomctrisehen Sonnenbeobacbtungen der 
Smithsonian-Beobachter ist die Bescliaftung der notwendigen Orundlage 
fiir die Reduktion der Pyrhelioineterbeobaehtungen zur Bestiinmung dor 
Solarkonstante (vgl. S. 403). Bci der Auswertung der Bolognnnme wir'd 
deshalb nicht das gemessen, was man gewOhnlich unter der Intensitats- 
kurve des kontinuierlichen Spcktrums (vgl. S. 441) versteht, Hondern es 
wird eine mittlere Intensitatskurve, die die Absorptionslinien mit bc- 
rucksichtigt, festgelegt. Praktisch wird dieser Zweck so erreicht, dall im 
Bologramm mit seinen den Absorptionslinien entsprechenden Ein- 
senkungen eine glatte Kurve derart gezogen wird, daB schatzungsweise 
gleiche Flachen oberhalb und unterhalb der Kurve liegen. Nur die den 
groBen (tellurischen) Wasserdampfbanden entsprechenden Einsenkungen 
werden iiberbriickt und gesondert beriicksichtigt (vgl. S. 526). 

Von den Smithsonian-Beobachtem werden auch Spektrobolometer 
etwas anderer Konstruktion benutzt. An Stelle eines Zttlostaten wird eine 


*) Ann. Astrophya. Obs. Smithsonian Inst. 3, 33. 1913. 
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parallaktische Montierung benutzt. Es ist dann ein ziemlich langes Rohr 
erforderlich, urn den Spalt in passender Entfemung vor dem Kollimator- 
spiegel zu halten. Eine solche Konstruktion zeigt Abb. 19. 

Das Spektrobolometer von Wilsing 1 ) wurde fur photometrische Mes- 
sungen des kontinuierliohen Sonnenspektrums, namentlich im Ultrarot, 
konstruiert. Es unterscheidet sich in verschiedenen Punkten von dem 
oben beschriebenen Spektrobolometer. Abb. 20 gibt ein schematisches 
Bild der Konstruktion. Der 15 mm lange Spalt 1 entspricht dem Spalt C 
in Abb. 16. Er befindet sich in der Brennebene des Kollimatorspiegels. 
DieBer ist ein spharischer Hohlspiegel von 4 cm Offnung und 40 cm Brenn- 
weite. Das 60°-Prisma von 6,5 cm Kantenlange und 4,5 cm H&he ist in 
der oben schon beschriebenen Weise mit einem Spiegel fest verbunden. 
Der Bildspiegel, ebenfalls ein spharischer Hohlspiegel von 4 cm Offnung 
und 40 cm Brennweite, erzeugt ein Spektrum in einer Ebene durch den 
Spalt 2. Letzterer schneidet somit einen schmalen Spektralbereich auB 
dem erzeugten Spektrum heraus. Die Wellenlange dieses Spektralbereichs 
hangt von der Stellung des Prismas al). Eine Zylinderlinse, deren Leit- 
strahlen parallel dem Spalt 2 sitid, erzeugt ein seharfes Bild dieses Spalts 
auf dem einen Bolometerstreifen. Sowohl die Zylinderlinse wie das Bolo¬ 
meter sind (lurch Triebe verstellbar, so dull die mit der Wellenlange ver- 
anderliche riohtige Einstellung leieht crreicht und auch eine passende 
Breite des Spaltbilds (etwas kleiner als die des Bolometerstreifens) er- 
zielt werden kauri. Die Einstellung kann im visuellcn Wcllenlangenbereich 
durch Beobaehtung mit einem auf dem Bolometer aufgeschraubten 
kleinen Fernrohr kontrolliert werden. Im Ultrarot erfolgt die lokussic- 
rung duroh Einstellung (les grOBton BoIomoteraussehlagH. Das Bolometer 
ist das S. K37 besehriebene. 

Zwischen Spalt 1 und dem Kollimatorspicgel kann ein Spaltfornrohr 
eingeschoben werden, mit (lessen Hilfe dio Spnltbeleuchtung kontrolliert 
werden kann. Zwischen dem Kollimatorspiegcl und dem mit dem 1 risma 
verbundenen Planspicgel ist eine Blende so angebraeht, dull boi alien 
S tell ungen des Systems Platispiegel-l’risma ein Parallelbiindel des glei- 
chen Quersehnitts das Spektrometer passiert. 

Fur die Bestrahlung des S])alts wurde auch bier ein Zftlostut verwendet. 
Da jedoch das Offniingsverhitltnis des Kollimatorspiegels 1:10 war, 
muBtendie an den Planspiegclu des Zdlostaten rchektierten Bestrahlungs- 
kegel mit dem Offnungswinkel 1:100 dureh eine oyitisehe Abbildung auf 
1:10 vergrOBert werden. Dies geseliah mit Hilfe ernes Hohlspiegels in der 
Weise, daB das vom Hohlspiegel erzeugte Sonnenbild auf eine 6 mm vor 


l ) J. Wilsino, 1. c. S. 836, Anm. 5. 

Handb. d. KxiicrimoutalphyHik, Bd. XXVI. 
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Abb. 20. Spektrobolometer von Wzlsing 1 ). 
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dem Spalt angebrachte Blende fokussiert wurde, die nur wenig kleiner 
als das Sonnenbild war. 

Die von Wilsing benutzte Anordnung zur Beleuchtung des Spalts ist 
verwickelter als die der Smithsonian-Beobachter, dafiir ist der ganze 
Apparat aber wegen der kiirzeren Brennweite des Kollimatorspiegels 
kompendiOser. 

Es wurde bei den Sonnenbeobachtungen gewOhnlieh mit Spaltbreiten 
von 0,2 mm gearbeitet. Da die Brennweiten des Kollimator- bzw. Bild- 
spiegels 40 cm betragen, entspricht dies einemWinkelwert von 1 / 2 ooo oder 
100 ". Dieser Winkelwert ist grttBer als der entsprechende beim Smith- 
sonian-Instrument. Dagegen ist die Winkeldispersion des Prismas im 
Wilsingschen Spektrometer die grOBere. Es wurden mit letzterem etwa 
2-3 mal breitere Wellenlangenbereiche erfaBt. 

Durch die Optik wird hier wie beim Smithsonian-Spektrobolometer 
fiir den herausgeblendeten Wellenlangenbereich eine VergrOBerung der 
Bestrahlung bewirkt. Dadurch, dab der Bolometerstreifen (0,7 mm)breiter 
ist als der Spalt 2 (0,2 mm), wird der Gewinn allerdings etwas herab- 
gesetzt. Die etwas grOBere Breite der erfaBten Wellenlangenbereiche be- 
deutet andererseits wieder einen entsprechenden Gewinn an Bestrahlung. 

Die Messungen wurden von Wilsing als relative spektralphotome- 
trische Messungen angelegt, indem das Sonnenspektrum mit dem Spek- 
trum eines schwarzen Kttrpen* verglichen wurde. Als schwarzer KOrper 
diente ein Laboratoriumsofen von Heraeus. Die Temperatur des Ofens 
konnte mit Hilfe einer geeichten Platin-Platinrhodium-Thcrmosaule ge- 
nau gcmessen werden, so daB die Intensitatsverteilung nach clem Planck- 
schen G-esetz bckannt war. 

Der MeBvorgang bei den Sonnenbeobachtungen war der, daB eine 
Reihe von Stellen des Spektrums zwisehen 4000 und 24000 A sukzessive 
eingestellt und die entsprechenden Ausschlilge des Bolometergalvano- 
meters notiert wurden. Dio Bestrahlungen konnten den Aussehlagon pro¬ 
portional gesetzt werden. 

Durch analoge Messungen im Spektrum des schwarzen KOrpcrs wurde 
der zur Reduktion der Bestrahlungen im prismatischen Hpektruin auf die 
Intensitat im Normalspektrum vor dem Durchgang (lurch das Spektro¬ 
bolometer erforderliehe Paktor als Punktion der Wellenlange ermittelt. 
Dieser Paktor setzt sich aus der reziproken Burchliissigkeit des Spektro- 
bolometers und der Winkeldispersion zusammen (vgl. S. 846). Er ergab 
sich hier unmittelbar, da sowohl die Bestrahlungen (nach den Galvano- 
meterausschlagen) wie die Intensitaten im Normalspektrum nach der 
Planckschen Gleichung als Punktion der Wellenlange bekannt waren. 
Der Reflexionskoeffizient des Zolostaten muBte gesondert ermittelt und 
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beriicksichtigt werden, da der Zblostat bei den Messungen des schwarzen 
KOrpers aus dem Strahlengang ausgeschaltet wurde. 

Die Intensitat der Strahlung des schwarzen Kdrpers, dessen Tempera- 
tur etwa 1600° K betrug, war im kurzwelligen Gebiet relativ sehr gering. 
Geniigend groBe Ausschlage wurden bis herab zu 6600 A durch Verbrei- 
terung der beiden Spalte 1 und 2 bis zu 2,5 mm bzw. 1,8 mm erreicht. 
Yersuche hatten gezeigt, daB die Ausschlage dem Produkt der beiden 
Spaltbreiten geniigend genau proportional waren. Da die Intensitats- 
kurve des schwarzen KOrpers glatt verlauft, ist die relativ groBe Breite 
der so erfaBten Spektralbereiche nicht bedenklich. Es wurde eine kleine 
Korrektion zur Reduktion der gemessenen mittleren Intensitat des er¬ 
faBten Spektralbereichs auf die Intensitat in der Mitte des betreffenden 
Bereichs angebracht (vgl. hierzu S. 477). Im Wellenlangengebiet 4000 
bis 6600 A wurde auf eine bolometrische Bestimmung der Intensitaten 
verzichtet. Hier lagen photographische Beobachtungen schon vor (vgl. 
S. 449, Anm. 1). Die Beobachtungen in diesem Wellenlangenbereieh 
wurden le digli ch zur Untersuchung der Extinktion angestellt. 

Die Reduktion der Messungen wegen der Extinktion geschah fiir jede 
Wellenlange einzeln nach dem S. 526 beschriebenen Verfahren. 

§ 4. Theorie des Thermoelements. 

Das Thermoelement besteht in seiner einfachsten Form aus einer ge- 
schwarzten Empfangerflache, auf deren Riickseite eine Thermo I otsto lie 

angebracht ist. Wird die Empfilngorflache 
bestrahlt, so steigt ihre Temperatur iiber 
die der Umgebung. Hierdurch wird in dem 
Stromkreis, in dem die erwahnto Thermo- 
lotstelle angebracht ist, eine Thermokraft 
erzeugt. Die Thermokraft wird duroh den 
Ausschlag eines im Stromkreis angebrachten 
empfindlichen Galvanometers gemesson. 

Abb. 21 zeigt schematisch den Aufbau 
eines Thermoelements. Zwischen den von- 
einander elektrisch isolierten schweren Me- 

Schoma oiaosTherinooleinonts. tallstucken, die die isotherme Umgebung 

darstellen, sind zwei diinne Metal Id rahte 

aufgespannt, die bei der LOtstelle L auf der Ruokseite der Empfangcr- 
flache E zusammengelOtet sind und die Empfangerflache halten. Steigt 
die Temperatur der Lotstelle L iiber die Temperatur der LOtstellen L' 
und L* zwischen den diinnen Drahten und den schweren Metallstiicken, 
so entsteht in dem durch das Galvanometer G geschlossenen Stromkreis 
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eine Thermokraft, die in einem maBigen Temperaturin ter vail der Tem- 
peraturerhtthung sehr genau proportional ist. Bei nicht zu groBer 
Bestrahlung ist der Galvanometerstrom der Bestrahlung sehr genau 
proportional. 

Der fur eine gegebene Bestrahlung erzielte Galvanometerausschlag 
hangt auBer von der Galvanometerempfindliehkeit von der durch die 
Strahlung erzeugten Temperaturerhfthung der Empfangerflache nebst 
Lfltstelle und von dem elektrischen Widerstand des geschlossenen Strom- 
kreises ab. Die systematische Theorie des Thermoelements 1 ) lehrt, wie 
die Konstruktionsdaten zu wahlen sind, damit die grOBtmOgliche Strah- 
lungsempfindlichkeit erzielt wird. 

Die GrttBe der Empfangerflache sei 0, das Absorptionsvermtfgen der 
geschwarzten Seite a. Trifft nun auf die Empfangerflache die Bestrahlung 
q cal cm -2 seer 1 , so absorbiert die Empfangerflache pro Sekunde die Energie 

nqO. (37) 

Die hierdurch hervorgerufene TemperaturerhOhung der Empfanger- 
flache liber die absolute Temperatur T der isothermen Umgebung sei r. 
Die Empfangerflache verliert andererseits Energie, teils durch ihre Ober- 
flache, teils durch die diinnen Metalldrilhte, die sie rnit der isothermen 
Umgebung verbinden. Der Energieverlust dureh die OberfUiche beruht 
auf Strahlung, Lcitung und Konvektion (vgl. hierzu S. H31). Er darf bei 
den in Erage koininenden kleinen TempernturerhOhungen proportional 
der TempemturerhOhnng t gesetzt worden. Der Energieverlust pro Se¬ 
kunde und Elacheneinheit der geschwarzten VorderfUiche sei A x r, der 
entspreohende Vcrlust der Hinterflache sei A 2 t, so (laB der Oberllaohcn- 
verlust der Empfangerflache gleioh 

(Aj i A 2 )Or (38) 

ist. 

Die diinnen Leitungsdrhhte sind blank und ha ben eine relativ kleine 
Oberflhehe, so daB der Energieverlust durch ihre Oberllaehe infolge 
Strahlung vcrnachlassigt worden darf. Es soil hier nur dm* wichtigsto 
Fall eines im Vakuuin angebrachten r rhermoeleinents betraehtet werden. 
Bei einem Vakuum thermoelement ist kein Oberflachenverlust (lurch 
Leitung und Konvektion vorhanden, und der Energieverlust (lurch die 
Oberfiache der Leitungsdrahte darf verimoh lassigt werden"). Der Knergie- 


] ) E. S. .Johansen, Ann. Phywik 33, 517. 11)10. 

2 ) Wogen dor Wirkvmg des Enorgiovorlustcs (lurch die 1 )raht.(>b(nfiac*lion im t'all 
eines Thermoelements in Luft vgl. man Th. Dheihch, Hamlbuch (1. Physik 
13d. 19. Berlin 1928. S. 830. Vgl. hierzu auch S. 856. 
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verlust der Empfangerflache infolge der Warmeleitung durch die Metall- 
drahte ist dann /_ r 2 nj s \ 

v! 7 kl + 17 k v T ’ (39) 

wo r x und r 2 die Radien, l x und 1 2 die Langen und und k 2 die spezi- 
fischen Warmeleitfahigkeiten der beiden Drahte sind. 

Wenn die Bestrahlung der Empfangerflache eine gewisse relatiy kurze 
Zeit gedauert hat, wird der Zustand stationar, indem der Energiegewinn 
Gl. (37) gleich der Summe der beiden Energieverluste Gl. (38) und (39) 
wird: /7rr 2 ~ r 2 \ 

aqO - (A x + A 2 )Ot + k 1 + - r ^k 2 )r. (40) 

' A i h ' 

Diese Gleichnng bestimmt die im stationaren Zustand erreichte Tempe- 
raturerhohung r. Lost man nach r auf, so erhalt man 

0 


. x _ 7t rf , 7i ri , 
(A x + A 2 ) 0 + -r— k x + -r— k 2 

A i a 2 


Es sei nun die Thermokraft der fiir die ThermolOtstelle benutzten bei¬ 
den Metalle gleich e Volt pro Grad Temperaturunterschied zwischen der 
LOtstelle L und den beiden Lotstellen L' und L". Die durch die Tempera- 
turerhOhung r bewirkte elektromotorische Kraft in dem durch das Gal¬ 
vanometer geschlossenen Stromkreis ist dann gleich er. Der elektrische 
Widerstand dieses Stromkreises setzt sich zusammen aus den elektrischen 
Widerstanden der beiden Metalldrahte und dem Widerstand g des Gal¬ 
vanometers. Sind die spezifischen elektrischen Leitfahigkeiten der Drahte 
gleich und ^Ohm^cm -1 , so folgtfiir den Widerstand des Stromkreises 

hi 1 2 1 

— +• —-> ~ +g 3 (42 

und fur den Strom i n durch das Galvanometer: 


7c rf 7i n., 

Setzt man Gl. (41) in Gl. (43) ein, so erhalt man den folgenden Ausdruck 
fur den Galvanometerstrom als Funktion der Bestrahlung und der Eigen- 
schaften des Thermoelements: 

e 0 . . 

lQ=aq in —ft-(**) 

A*- + -^-+g (A 1 + A 8 )0 + ^k 1 + ^ 2 k 2 

JlT\x t mixi ° li 1 1 2 

Die GrftBe der Oberflache der Empfangerflache wird im allgemeinen 
durch den Verwendungszweck gegeben sein. Die GrOfien e, x 1} x 2 , k x und 
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k 2 sind Materialkonstanten. Die Langen l 1 and 1 2 und Radien r x und r 2 
der Drahte und den Galvanometerwiderstand g wird man mOglichst so 
wahlen, daB die fur den Galvanometerausschlag maBgehende GrOBe 
(vgl. hierzu S. 825) r . 

& Z"Vgl G ( 45 ) 

ein Maximum wird. 

Was zunachst den Galvanometerwiderstand g betrifft, so sieht man 
leicht, indem man dz/dg gleich Null setzt, daB der giinstigste Galvano¬ 
meterwiderstand gleich der Summe der beiden Drahtwiderstande ist: 


l t 1 U 1 

or = —b- + “ .. .... , 

71 rj X l 71 r* 


Hiermit wird 
z - a q — 


O 


2V( 7, 1 + 1 ) (Aj -i- A,) O + 7‘ kj 

1 V 71 1*7 71 K 


71 VZ 


(46) 


(47) 


Macht man die Metalldrahte sehr lang und diinn, so wird der Energie- 
verlust durch Warmeleitung sehr klein, die TernperaturerhOhung r also 
so groB wie mOglich. Es wird aber der elektrische Widerstand der Drahte 
sehr groB, so daB der Strom klein wird. Umgekehrt wird bei sehr kurzen 
und dicken Drahten zwar der elektrische Widerstand klein, der Energie- 
verlust durch Warmeableitung aber groB und deshalb die Tempcratur- 
erhohung t sehr klein. Die Langen und Radien dor Drahte gehen nur in 
der Kombination 1/r 2 ein. Die Bedingungcn, die die optimalen Draht- 

dimensionen festlegen, erhiilt man deshalb, indem man , bzw. 

, / f Z bildet und gleich Null setzt: 


<l(li M) 


(Aj + A 2 )0 i 


(Aj i A 2 )0 t 


71 II 


7i rr 


k l 

7i rr! 

t- , 

k 2 - 2 

f 1 ‘. 1 

1 

-1 


•7' ki¬ 

7T r'f 

L 


\7t n 

*1 

7t rr; x 2 ) 

ll 

•i 

ki i 

7i r! 

i.. “ 

k,-2| 

r 1 ! 

1 

1 

7 1 ) 

71 l*o . 
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Durch Elimination von (A, i A 2 ) 0 erhiilt man hieraus zunachst die 
Bedingung 


7i r 


ki 

l i 

i.r 

7t r'f x x 


7t rr, . 

, k o 


7t ri x 2 


(50) 


d. h. die relativen Drahtdimensionen sind so zu wahlen, daB das Ver- 
haltnis zwischen der Warmeableitung und dem elektrischen Widerstand 
fur die beiden Drahte den gleichen Wert hat. 
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Unter Beriicksichtigung von Gl. (50) erhalt man aus Gl. (48) oder (49) 


die Bedingung 


(A 1 +A 2 ) 


d.h. die absoluten Drahtdimensionen sind so zu wahlen, dafi der 
Energieverlust der Empfangerflache durch die Oberflache gleich dem 
infolge der Warmeableitung durch die Metalldrahte ist. 

Die fur den maximalen Galvanometerausschlag maBgebende GrftBe 
z max wird erhalten, indem Gl. (50) und (51) [vgl. auch (55)] in Gl. (47) 
eingesetzt werden: 

z _ nq -- 6 ■ . (52) 

max q 4 /a 1+ a 2 vw^+yk 2 /« 2 

In diesem Ausdruck hangt der zweite Faktor von der GrOBe der Emp¬ 
fangerflache und von der Art seiner Oberflache ab. Der dritte Faktor 
hangt davon ab, aus welchen Metallen die beiden Drahte bestehen. Das 
Verhaltnis der spezifischen Warmeleitfahigkeit k zu dem spezifischen 
elektrischen Wideratand * hat fiir alle gut leitenden Metalle annahernd 
denselben Wert, etwa 2 - 10 -* Ohm cal sec ^ 1 Grad" 1 . Die Thermokraft e 
pro Grad ist fur einige haufig benutzte Elementenkombinationen in der 
untenstehenden Tabelle angefuhrt 1 ). 


Tabelle 7. 

o 

Konstantan-Eisen 53 Mikrovolt pro Grad 

Konstan tan-Kap fer 41 

Wismut-Eism 92 

Wismut-Zinn 84 

Konrttantan-Manganin 41 


Die GL (52) zeigt, wie die Empfindlichkeit eines Thermoelements von 
dem Koeffizienten A t + A 2 des Energieverlusts proOberflaehcncinhcit der 
Empfangerflache abhangt. Beim Thermoelement wird wie beim Bolo¬ 
meter eine Steigerung der Empfindlichkeit erreicht, wenn das Thermo¬ 
element im Vakuum (p< 10 -4 mm) arheitet. In Luft ist A x + A 2 erheblioh 
grOBer als im Vakuum. Hinzu kommt noch die Wirkung des Energie¬ 
verlusts durch die Drahtoberflachen in Luft (vgl. S. 853, Anm. 2). Fiir 
ein Vakuumthermoelement, dessen Vorderseite absolut schwarz und 
dessen Hinterseite absolut blank ist, gilt [vgl. Gl. (26), S. 831] 

Ai+A 2 = 4aT 3 . (53) 

Eiir T =290°C ist A 1 4-A 2 = l,3-10“ 4 calcm" 2 Grad~ 1 . 


*) Vgl. auch Handbuch d. Experimentalphysik Bd. 1. Leipzig 1926. S. 423* 
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Fur ein Konstantan-Eisen-Vakuumthermoelement findet man nach 

G1 -( 52) w-q-MVo. (54) 

Vergleicht man diesen Ausdruck mit dem entsprechenden fur ein 
Vakuumbolometer giiltigen [Gl. (33), S. 833], so sieht man, daB beigleicher 
GrOBe der Empfangerflachen die Empfindlichkeit des betrachteten Ther¬ 
moelements etwa das (),4fache der des Bolometers betragt. Durch die 
Wahl einer giinstigeren Komhination als Konstantan-Eisen kann man die 
Empfindlichkeit des Vakuumbolometers erreichen. 

Wenn die Oberflache O der Empfangerflache gegeben ist und ebenso 
das fiir die Drahte benutzte Material, sind die beiden GrOfien l L /rf und 
l 2 /r 2 durch die Bedingungen Gl. (50) und (51) festgelegt: 

nr] 0 (Aj + A 2 ) 

1 j kj + k 2 1 /k x Hj/ k 2 x t ( 55 ) 

7tr\ 0 ( A j -i- A 2 ) 

k k s + k t l/ka^/kj 

Da im allgemeinen die Liingen dor Drahte durch technische Riick- 
aichten festgelegt sind, so laufen die Bedingungen Gl. (55) auf Bestim- 
mungsgleichungen fiir die Drahtdicken hinaus. Je kleiner die Oberflache 
der Empfangerflache, urn so cHinner miissen die Drahte gewahlt werden. 
Dieser Unistand setzt praktiseh cine untere Greuze fiir die FI ache O des 
Empfangers, wenn man maximale Empfindlichkeit fordcrt. Fiir ein 
Vakuumthermoelenient mit je 1. cm langen Eisen- und Konstantandrah- 
ten folgt heispielsweise r t - 0,023 |/() (Eisen) und r 2 0,045 |/0 (Konstan- 
tan). 1st die Empfangerflache ein rundes ttcheibchen 
mit dem Durchmcsser 0,5nun, so wird 0,01 mm 
und r 2 - 0,02 mm. 

Fiir gewisse Zwccke benutzt man zur Strahlungs- 
messung cine Anzahl Thermoelemcntc, die gewisscr- 
maBen in Serie geschaltct werden, cine Thermo- 
silule. Abb. 22 zeigt schematisch den Aufbau einer 

Thermosiiule aus vier Eisen-Konstantan-Thenm>- 

. , ri . * , , . AI > 1». 22. Sfdu'inaoiiu^r 

elernenten. Werden n gleiche 1 hennoelemente in Thrmiosnulo 

Serie geschaltet, so steigt die r rhcrmokraft auf das 

n-fache. Gleiehzeitig wird der elektriselie Widerstand n-mal griVBer. Der 
grOBte Ausschlag wird jetzt mit einern Galvanometer erzielt, dessen 
Widerstand n-mal grftBer als der giinstigste Galvanorneterwiderstand bei 
einem Thermoelement ist. Der Galvanometerstrom i u wird dann der- 
selbe wie bei einem Thermoelement, die fiir den Galvanometerausschlag 
maBgebende GrOBe z -]/g i n wire! j/n-mal grOfier. Es gilt also anders aus- 
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gedriickt Gl. (52) auch fur eine Thermosaule, wenn nur unter 0 die 
Summe der Empfangerflachen der Thermoelemente verstanden wird. 

Die Empfangerflache eines Thermoelements braucht keineswegs kreis- 
rund zu sein. Johansen 1 ) hat darauf hingewiesen, daB ein Thermoelement 
mit streifenformiger Empfangerflache (vgl. Abb. 23) oft mit Yorteil statt 
einer Thermosaule verwendet werden kann. 

Ein Thermoelement nach einem etwas anderen Prinzip als die be- 
sprochenen zeigt Abb. 24. Hier wird ein Empfangerstreifen benutzt, der 
zu je einer Halfte aus den die ThermolOtstelle bildenden Metallen besteht. 
Die TemperaturerhOhung der Lotstelle L bei Bestrahlung des Streifens 



Abb. 23. Abb. 24. Schema eines Thermoelements, 

Schema eines Thermoelements bei dem ein Empfangerstreifen von den 

mit streifenformiger Empfangerflache. beiden Thermometal I on gcbildot wird. 


ergibt sich leicht aus einer Diskussion des Warmegleichgewichts des be- 
strahlten Streifens (vgl. hierzu S. 804). 

Es sei bemerkt, dafi die Anordnung der Abb. 23 sieh vor der der Abb. 24 
dadurch auszeichnet, daB es bei ersterer praktisch gleichgiiltig ist, wie die 
Strahlung liber die Empfangerflache verteilt ist, namentlich wenn dies© 
aus Silber besteht, dessen Warmeleitfahigkeit besonders hoch ist. Bei der 
letzten Anordnung ist dies wie beim Bolometer keineswegs der Pali, wie 
Johansen theoretisch und durch Versuche nachgewiesen hat. 

Vakuumthermoelemente haben bei sehr niedriger Temperatur eine 
erheblich grOBere Empfindlichkeit als bei Zimmertemperatur. Dies liegt 
hauptsachlich an der Abnahme der Ausstrahlung mit der Temperatur 
[vgl. Gl. (52) und (53)], der dritte Faktor in Gl. (52) andert sich jedoch 
auch im Sinne gr&Berer Empfindlichkeit. Cartwright 2 ) hat mit einem 
durch fliissigen Sauerstoff geklihlten Thermoelement gtinstige Resultate 
erhalten. 

Mit hochempfindlichen Galvanometeranordnungen erhalt man fiir z 
gleich 10“ 9 bis 10“ 10 noch meflbare Ausschlage. Eine Grenze der nutz- 



L ) E. S. Johansen, 1 . c. S. 853, Anm. 1 . 

2 ) C. H. Cartwright, Rev. Scient. Instr. 4, 382. 1933. 
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baren Empfindlichkeit ist durch die Brownsche Molekularbewegung im 
Galvanometersystem (Aufhangefaden) gegeben 1 ). Fur ein aperiodisches 
Galvanometer, dessen voile Periode ohne Dampfung t 0 betragt (die zur 
praktischen Erreichung des vollen Ausschlags erforderliche Einstellzeit 


ist ungefahr gleich t 0 ), gilt 


rR-^VrrkT. y . 

^t° 

i/ttI/t =. 1 1 .m-10 


Hier ist der durch die Brownsche Molekularbewegung allein bewirkte 
mittlere Fehler einer Messung des Stromes i, R der Gesamtwiderstand 
des Galvanometerkreises. Es sei bemerkt, daB durch Steigerung von t 0 
auf das n-fache bzw. Steigerung der Zahl der Wiederholnngen der Mes- 
sungen auf das n-fache die gleiche ErhOhung der Genauigkeit (auf das 

Vn-fache) erzielt wird. 

Im oben erOrterten Fall ist R-2g [vgl. Gl. (46)]. Es folgt damit 
€ z = 8'10” u //t o , wenn e z den e l entsprechenden mittleren Eehler von 
z = /gi Q bedeutet. Fiir t 0 ~ 8 H foJgt beispielsweise e z - 3-10 -11 , so daB ein 
z-Wert von 10“ 10 durch acht Messungen mit einer Genauigkeit von 10% 
meBbar ist, wenn alle aufieren Stflrungen eliminiert werden kOnnen. 

Mit Nadelgalvanometern, hOchsternpfindlichen Drehspulgalvanonieter, 
anordnungen sowie mit ernpfindlichen Galvanometern in Yerbindung 
mit Thermorelais 2 ) ist es bei sorgfaltiger Aussehaltung auBerer StOrungen 
mOglich gewesen, die durch Gl. (f>(>) gegebene Greuze zu erreichcn. 

Es sei noch bemerkt, daB die durch die Brownsche Molekularbewegung 
gesetzte Grenze der Strahlungsempfindlichkeit des Systems Thermo¬ 
element-Galvanometer uni so niedriger ist, je kleiner der Galvanometer- 
widerstand verglichen mit dem Widerstand des Thermoelements ist. 
Fiir R:>g liegt die Grenze /2mal niedriger als fur R « 2g. Die Anforde- 
rungen an das Galvanometersystem sind dann allerdings cntsprechend 
hoher, weil bei niedrigerem Galvanomcterwiderstand (vgl. hierzu S. 825) 
eine htthere Stroinempfindlichkeit erforderlich ist. 


§ 5. Praktische Ausfuhrungen des Thermoelements. 

Die einfachste Konstruktion eines Thermoelements entsprieht der 
schematischen Abb. 21, S. 852. Die sehweren Metallstlicke, die die iso¬ 
therm© Umgebung bilden, werden zweekmaBig als Halbzylinder ausge- 

!) Vgl. G. Ising, Philos. Mag. 11, 827. 1926; F. Zernike, Z. f. Phys. 40, 628. 
1926; M. Czerny, Ann. Physik 12, 993. 1932; C. H. Cartwright, Z. f. Phys. 
92, 153. 1934. 

2 ) W. J. H. Moll und H. C. Burger, Z. f. Phys. 34, 112. 1925. 


f 
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bildet, die voneinander mit Hilfe diinner Glimmerplatten elektrisch iso- 
liert sind. Das Empfangerscheibchen besteht aus diinner Zinn- oder 
Silberfolie. Es ist wesentlich, daB die Folie diinn ist, da sonst bei Bestrah- 
lung der stationare Zustand sehr langsam erreieht wird, die Tragheit 
des Thermoelements also groB wird. 

Das ZusammenlOten der diinnen Drahte, die die ThermolOtstelle 
bilden, und die gleichzeitig das Empfangerscheibchen halten, kann z. B. 
nach Johansen 1 ) folgendermaBen geschehen. Die (z. B. 2 cm langen) 
Drahte werden auf einem Stativ so angebracht, daB sie sich kreuzen. Ein 
schmaler Streifen diinner Zinnfolie wird um die tfberquerung gewickelt. 
Das L&ten erfolgt nach Peytz unter Benutzung der Strahlen einer Bogen- 
lampe, die auf die LOtstelle konzentriert werden. Die beiden iiberfliissigen 
Drahthalften werden jetzt weggeschnitten und die LOtstelle ausgeham- 
mert. Das Schwarzen des Empfangerscheibchens kann mit Hilfe von 
Kampferrauch ausgefiihrt werden. Damit die LOtstelle hierbei nicht 
schmelzen soli, muB sie in gutem Kontakt mit einer dicken Metallplatte 
angebracht sein, so daB die zugefiihrte Warme zum grOBten Teil gleich 
abgeleitet wird. Das Anbringen der Drahte mit dem Empfangerscheibchen 
im Metallzylinder kann in sehr einfacher Weise ausgefiihrt werden, wenn 
die beiden Halbzylinder je aus einem Oberteil und einem Unterteil be- 
stehen, die durch eine Klemmeinrichtung gegeneinander gepreBt werden 
kOnnen. Die Drahte werden dann zwischen Oberteil und Unterteil fest- 
geklemmt. 

Im Metallzylinder muB eine Offnung vorhanden sein, so daB das Emp¬ 
fangerscheibchen bestrahlt werden kann. Im allgemeinen werden zwei 
diametral entgegengesetzte Offnungen benutzt, so daB von hinten etwa 
mit Hilfe eines Fernrohrs kontrolliert werden kann, daB die Strahlung 
das Empfangerscheibchen rich tig trifft. Zur Verineidung von Streustrah- 
lung ist der Metallzylinder oft innen geschwarzt. 

Wie beim Bolometer (vgl. S. 835) kann die Eintritts6ffnung der MeB- 
kammer ganz offen und nur durch eine Vorkammer mit Diaphragmen ge- 
schutzt oder auch mit einer diinnen Glas- oder Quarzplatte luftdicht ab- 
geschlossen sein. Verzichtet man auf den luftdichten AbschluB, so hat 
man den Vorteil, daB das MeBinstrument praktisch nicht-selektiv ist, 
indem der Absorptionskoeffizient der geschwarzten Empfangerflache in 
einem weiten Wellenlangenbereich fast unabhangig von der Wellenlange 
ist. Bei luftdicht abgeschlossener MeBkammer kann man mit Vorteil die 
MeBkammer auf einen Druck von einigen Zentimetern ahpumpen. Man 
erreieht damit, daB keine st&renden KonvektionsstrOmungen auftreten 
kOnnen (vgl. S. 832). 


] ) E S. Johansen, ]. c. S. 853, Anm. 1. 
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Vakuumthermoelemente werden im allgemeinen in ausgepumpten und 
luftdicht abgeschmolzenen Glasbehaltern angebracht. Der Glasbehalter 
wird in einer Metallkammer angebracht, die die isotherme Umgebung 
darstellt. Es ist vorteilhaft, wenn der Glasbehalter so geformt ist, daB die 
Strahlung durch eine kleine plane Flache anf die Empfangerflache fallen 
kann. Glasbehalter mit einem aufgekitteten Quarzfenster sind auch 
konstruiert worden. Das Vakunm 
muB bei diesen beim Gebrauch 
fortlaufend z. B. mit Hilfe einer 
Hochvakuumpumpe erhalten 
werden. 

Es sind in den letzten Jahr- 
zehnten fiir verschiedene Zwecke 
zahlreiche Thermoelement- und 
Thermosaulen - Konstruktionen 
ausgefiihrt worden. Bekarmt sind diejcnigcn von Moll. Sie werden von 
Kipp & Zonen hergestellt. 

Moll 1 ) benutzt streifenfOrmige Manganin-Konstantan-Empfanger- 
flachen naeh dem in Abb. 24 dargestellten Prinzij). Die Streifen werden 
folgendermaBen erhalten. Zwei 
ziemlich dieke Bleehe a us Man- 
ganin und Konstantan werden 
mit Silber kings einer Kante 
zusamrnengelotet. Koriann wircl 
in der Richtung der geloteten 
Kante so lunge gewalzt, bis 
die Plattondiekc nur ctwa 5 fi 
betrilgt (vgl. Abl). 25). Hier- 
dureh entsteht eine bimetalli- 
scheThermofolie. Diesewird 
sehlieBlieh senkreeht zur Lot- 
richtungzerschnitten. Der Vor- 
teil dieses Verfahrens ist der, 
daB die Lotstelle aus Silber von sehr geringem Gewieht besteht. 

Abb. 20 zeigt die Anbringung des Streifens. Auf einer dicken Messing- 
platte sind zwei starke Trager, von der Platte durch eine diinne Lack- 
schicht elektrisch isoliert, angebracht. Diese tragen den diirmen Streifen. 
Die Messingplatte bildet die Hinterwand der in der ublichen Weise mit 
einem Fenster versehenen MeBkammer. Die MeBkarnmer ist auf einen 



Abb. 2(>. 

Anbringimg <l<\s Thurmostm fens imrh Moll. 



Ah)). 25. Horstolhmg oinor birnotalliwchen 
Thormofolio durch Walzon naeh Moll 1 ). 


a ) W. J. H. Moll, Proe. Phys. Soc. London 35, 257. 1023. 
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Draok von einigen Zentimetem abgepumpt. Abb. 27 zeigt, wie Thermo- 
eLemente der beschriebenen Art zu einer Thermosaule vereinigt werden. 

Die von Mbi-T. vorgezogene Zusammensetzung der Streifen aua Man- 
ganin und Konstantan ergibt keine sehr hohe Thermokraft pro Grad 

Temperaturerh&hung (vgl. S. 866). Der Yorteil 
dieser Zusammensetzung liegt in den giinstigen 
elektriBchen Eigenschaften und der Widersbauds- 
fahigkeit von Manganin und Konstantan. 

Moil und Btjrqbb 1 ) haben ein V akuumthermo- 
element mit einem Moix-Streifen der beschriebe- 
nen Artkonstruiert. Abb. 28 zeigt die Anbringung 
des Streifens in dem abgepumpten Glasbeh&lter. 
Abb. 27. Anbrmgung j) er Glasbehalter wird in einem doppelwandigen 

ttoe^TteSrelement Metallbehalter mit den iibUcken beiden Off- 

nach Moll 1 ). nungen angebraoht. 

Durch Anbringen des Thermostreifens inVa- 

kuum steigt die Empfindlichkeit (vgl. S. 866), gleichzeitig aber auch die 
Tragheit. Der Moll-Streifen hat aber, namentlich infolge der Art der 
Herstellung der LOtstelle, ein sehr kleines Gewicht, weshalb die Tragheit 
auch im Vakuum nicht iibermaSig groB ist. Neuerdings ist es noch ge- 
l un gen, die Streifendicke auf 1/izu reduzieren. Die Tragheit betragt daim 




Abb. 28. 

Vakuum thermoolornont nach Moll untl Hujwjku. 


wmm. 


Abb. 29. ThormoHtroi foil mit 
zontmlor Ernpfftngorflacho 
nach Moll und BiritGRii. 



nur etwa 3 H bei einem 15 mm langeri Streifen. Durch Verkiirzung des 
Streifens vermindert man die Tragheit, aber gleichzeitig auch die Emp¬ 
findlichkeit. Streifen von 2 mm Lange ergeben eine Tragheit von nur 072. 

Zur Erzielung eines guten Vakuums wird der Thermostreifen durch 
langere Zeit elektrisch auf etwa 300° C erwarmt. Die Silberl&tatelle ver- 
tragt sehr wohl diese Temperatur. 

Streifen, die in Vakuum anzubringen sind, werden nach Moll, und 
Burger vorteilhaft mit Hilfe einer kolloidalen KohlelOsung geschwarzt. 
Die Dicke der Schwarzungsschicht betragt dann nur etwa 1 \x. 

Bei der Benutzung linearer Thermostreifen wie der in Abb. 26 und 28 
(schematischin Abb.24)gezeigten wird manunterUmstandendie Strahlung 

] ) W. J. H. Moll und H.C. Burger, Philos. Mag. 50, 618. 1925. 

a ) W. J.H. Moll, 1. c. S. 861, Anm. 1. 
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auf einen gewissen zentralen Teil des Streifens konzentrieren. Moll und 
Burger haben Streifen einer fur diesen Zweck besonders geeigneten Form 
hergestellt (vgl. Abb. 29). Diese entspricht sehr nahe der in Abb. 21 ge- 
zeigten schematischen Form. Die Herstellung geschieht in der Weise, 
da8 eine Thermofolie auf der einen Seite vollkommen, auf der anderen 
Seite nur auf einem Gebiet der gewiinschten Form mit Lack iiberzogen 
und sodann der Einwirkung von Salpetersaure ausgesetzt wird. Es wird 
dann die Folie mit Ausnahme eines Streifens der gewiinschten Form von 
der Salpetersaure gelOst. 

Es sind verschiedentlich zur ErhOhung der Empfindlichkeit Thermo- 
elemente anderer Zusammensetzung als der obenerwahnten konstruiert 
worden. Zernike hat mit Wismut-Legierungen eine Thermokraft von 
120 Mikrovolt pro Grad erreicht, Teichmann 1 ) mit einem Tellur-Platin- 
Thermoelement 500 Mikrovolt pro Grad. Es ist allerdings hierbei zu be- 
riicksichtigen, dafl das Verhaltnis der Warmeleitfahigkeit und der elek- 
trischen Leitfahigkeit bei den Wismut-Legierungen hoher und bei Tellur 
viel hoher (etwa 50mal hflher) ist als fur gut leitende Metalle, so daI3 die 
resultierende ErhOhung der Empfindlichkeit nicht sehr groB ist [vgl. 
GL (52)] 2 ). 

Ein Legierungsvcrfahren zur Herstellung aulierst diinner Thermofolien 
ist von CJ. Muller 3 ) angegebcn worden. Das Verfahren ist in Fortsetzung 
der Arbeiten von MOller iiber durehsielitige Metallfolien ausgebildet 
worden. Ein elektrolytisch erzeugter diinner Nickel streifen wird galva- 
nisch auf der einen Hiilfte mit Kupfer, auf der anderen Halfte mit Ohrom 
iiberzogen. Wird der so behandelte Streifen erhitzt, so bilden rich zwei 
Diffusionslegierungen, und zwar Nickelkupfcr (cl. h. Konstantan) und 
Chromnickel. In dieser Weise gelang die Herstellung aulierordentlieh 
diinner Thermostreifen (bis herab zu 0,1 ft. l)icke). In ahnlicher Weise 
sind auch sehr feine drahtfOrmige Thermoelcmente hergestellt worden. 
Es wurden besondere Verfahren zur Sehwiirzung der als Empfanger- 
flachen dienenden Teile der Streifen ausgebildet. Die so hergestellten 
Thermoelement© zeiehnen sieh (lurch hoho Empfindlichkeit und namentlieh 
sehrgeringe Triigheit (weniger als 1 H flir hochcinpfindliche Elemente) aus. 

Pfund 4 ), Coulentz 5 ) und Pettit und Nicholson 6 ) haben fur ihre 
thermoelektrischen Untersuchungen von Stern- und Planetenstrahlung 

0 H. Teichmann, Z. f. Phys. 59, 615. 1936. 

2 ) Vgl. hierzu C. H. Cartwiikuit, Rnv. Sciont. runtr. 3, 73. 1932. 

8 ) C. MOller, Naturwias. 19, 416. 1931. 

4 ) A. H. Pfund, 1. c. S. 868, Anm. 1. 

5 ) W. W. Coblentz, 1. c. S. 868, Anm. 2. 

6 ) E. Pettit und S.B. Nicholson, 1. c. S. 868, Anm. 3. 
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geeignete Thermoelement© konstruiert. Die in Abb. 21 schematise]! ge- 
zeigte Konstruktion hat sich als vorteilhaft erwiesen. Zuerst Pfund und 
nach ihm auch Coblentz und Pettit und Nicholson haben dies Schema 
zu einem Kompensations-Thermoelement ausgebaut. Die Anord- 
nung geht aus Abb. 30 hervor. Zwei Empfangerscheibchen mit den LOt- 
stellen L t und L 2 sind in Serie gegeneinander geschaltet. Werden durch 
irgendeine StOrung die beiden LOtstellen und B 2 gleich stark erwarmfc, 
so entstehen gleich groBe entgegengesetzte Thermokrafte, die sich kom- 
pensieren. Urn in dieser Weise eine mtiglichst genaue Kompensation aller 
auBeren StOrungen zu erhalten, hat man die Empfangerscheibchen ganz 
dicht nebeneinander anzubringen. Diesen Zweck kann man. z. B. mit den 
in Abb. 31 gezeigten Drahtformen erreichen. Bei den Strahlungsmessun- 
gen wird immer nur das eine Empfangerscheibchen bestrahlt. Wenn man 



-AP - 


Abb. 30. Schema 

ein.es Kompensations - Thermoelements. 


Abb. 3J. Dmli tf or men 
bei Kompensations -Themioelemenlen. 


die Empfangerscheibchen weehselweise bestrahlt, erhalt man gleich groBe, 
entgegengesetzt gerichtete Ausschlage. Durch Bildung des Mittelwcrts 
einer Reihe solcher Ausschlage kann man einen etwa vorhandenen Null- 
punktfehler eliminieren. 

Pfund benutzte Legierungen von Wisinut und Zinn gegen solche von 
Wismut und Antimon, Coblentz sowie Pettit und Nicholson eine Reihe 
verschiedener Zusammensetzungen, darunter Wismut gegen eine Legio- 
rung von Wismut und Zinn. Die Empfangerflaehen waren immer kleine 
kreisrunde Scheibchen. Die Thermoelemente wurden in Vakuum ange- 
bracht. Zur Erzielung einer mOglichst hohen Empfindlichkeit und kleinen 
Tragheit wurden kleine und diinne Scheibchen und dtinne Drahte ver- 
wendet. Auf diesen Punkt kommen wir im folgenden Paragraphen noch 
zuriick. 

Wie S. 857 erwahnt, ist die maximale Empfindlichkeit des Thermo¬ 
elements ungefahr gleich der des Bolometers. Die S. 840 hervorgehobenen 
Eigenschaften des Bolometers besitzt auch das Thermoelement. Bei den 
in § 3 besprochenen Aiiwendungen des Bolometers hatte man mit glei- 
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chem Erfolg Thermoelemente geeigneter Konstruktion benutzen kOnnen. 
Bei der Messung sehr schwacher Bestrahlungen ist das Thermoelement 
dem Bolometer iiberlegen. Der Grund hierfur ist der, daB das Thermo¬ 
element StOrungen weniger ausgesetzt ist als das mit einem ziemlich 
groBen Heizstrom betriebene Bolometer. Es kann infolgedessen in Ver- 
bindung mit empfindlieheren Galvanometeranordnungen gebraucht wer- 
den. In der Tat sind mit Hilfe groBer Reflektoren thermoelektrische Mes- 
sungen der Gesamtstrahlung von Fixsternen etwa bis zur 7. GroBenklasse 
mGglich gewesen. Diese Messungen sollen in § 6 besprochen werden. 

Es sei hier noch das mit dem Thermoelement verwandte Radio- 
mikrometer 1 ) erwahnt. Es besteht aus einem Thermoelement, das mit 
einer in einem Magnetfeld hangenden Drahtschleife unmittelbar ver- 
bunden ist, ist also gewissernmBen eine Vereinigung von Thermoelement 
und Galvanometer. Die sonst bei thermoelektrischen Messungen iibliche 
Trennung des Ntrahlungsempfangers und des fest aufzustellenden Gal¬ 
vanometers hat sieh (insbesondere bei astronomischen Messungen) als 
das ZweckmaBigste erwiesen. 

I )as R e s o n a n z - R a d i o rn e t c r von P fun d 2 ) besteht aus zwei mit 
demselben ungcdampften (Galvanometer verbundenen Thermoelementen 
und einer Pendeleinrichtuiig zur weehselwcisen Bestrahlung der Thermo- 
elemente mit der zu untcrsuchenden Strahlung mit einer Periode gleich 
d(M‘ des (Galvanometers. In dieser Wcise wird nach einer Anzahl Perioden 
eine Mchwingung des Galvanometers aufgeschaukelt, deren Amplitude 
proportional der Bestrahlung ist. Das Resonanz-Radiorneter ist gegen 
a u He re StAmngen relativ unempfindlich, die (lurch die Brownsche 
Molekularbewegung gegebene Greuze der Strahlungsempfindlichkeit 
(vgl. S. 859) ist aber praktisch die gleiehe wie beim Thermoelement. 

§ 6. Thermoelektrische Messungen 

der Gesamtstrahlung der Fixsterne und der Planetenstrahlung. 

Die (Gesamtstrahlung cities Fixstcrns kann thermoelektrisch ge- 
messen werden, indein die Strahlung mit Hilfe eines Objektivs auf die 
Empfangerflaehe eines Thermoelements konzentriert wird. Fur solche 
Messungen eignen sieh am besten Yakuumthermoelemente nach dem 
Schema der Abb. 21. Es sei der Durehmesser des benutzten Objektivs 

*) F. V. Bovs, Proo. Roy- Soc. London 42, 189. 1887. Vgl. auoh W. W.Coblentz, 
Hull. Unreal* of Stand. 2, 479. 1900; 7, 243. 1911. 

2 ) A. H. Pfund, Science 69, 11. 1929; J.I). Hardy, Rev. Sciont. Instr. I, 429. 
1930; M. Czerny, 1. c. S. 859, Annul; F. A. Firestone, Rov. Sciont. Instr. 
3, 163. 1932; C. A. Van Leah jk., Rov. Sciont. Instr. 4, 21. 1933. 

Han<lb. <1. ExporiinentnlphyHik, B<1. XXVI. 
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gleich o, der Durchm^sser des kreisrunden Empfangerscheibchens des 
Thermoelements gleich e. 1st dann die Punktintensitat (vgl. S. 322) eines 
Fixsterns gleich 1 cal cm" 2 sec -1 , so wird die fur die TemperaturerhOhung 
der Thermolfttstelle maBgebende Bestrahlung q gegeben durch 


q 



(57) 


Je grOBer die ObjektivOffnung und je kleiner die Flache des Emp¬ 
fangerscheibchens, um so grOBer ist die Bestrahlung. Es sei bemerkt, daB 
es hierbei gleichgiiltig ist, ob die konzentrierte Sternstrahlung liber das 
ganze Empfangerscheibchen ausgebreitet oder auf einen Teil desselben 
konzentriert ist. MaBgebend fur den Ausschlag ist allein die sekundlich 
auftreffende Strahlungsenergie pro Einheit der Empfangerflache gerech- 
net (vgl. S. 853). 

Die fur den durch die TemperaturerhOhung bewirkten Galvanometer - 
ausschlag maBgebende GrOBe z ist im Fall der giinstigsten Konstruktion 
des Thermoelements durch Gl. (52), S. 856, gegeben. Pur ein Vakuum- 
thermoelement gilt 

w = q-c/o, (r,8) 


"wo C eine von der Wahl der Metalle fur die ThermolOtstelle abhangige 
Konstante ist, deren numerischer Wert im allgemeinen zwischen 0,4 und 
1 liegt [vgl. Gl. (54), S. 857]. 

Durch Einsetzen von Gl. (57) in Gl. (58) erhalt man, indem man be- 
xiicksichtigt, daB 0 = (jr/4)e 2 ist, 


Der Galvanometerausschlag ist also dem Quadrat des Objektivdurch- 
messers proportional und dem Durchmesser des Empfangerscheibchens 
umgekehrt proportional. Der durch ein kleines Empfangerscheibchen 
erzielte Gewinn in der Bestrahlung wird also durch die entsprechende 
Abnahme der Empfindlichkeit des Thermoelements teilweise kom- 
pensiert. 

Eine Abschatzung der MOglichkeiten der thermoelektrischen Messung 
der Gesamtstrahlung der Fixsterne kann mit Hilfe der Angaben S. 838 
durchgefiihrt werden. Fur einen Stern 0. GrOBe ist 1 = 2,9 *10~ 13 cal 
cm -2 sec -1 . Der Objektivdurchmesser des Hooker-Teleskops des Mt. 
Wilson-Observatoriums ist o =250 cm. Mit einem Empfangerscheibchen 
des Durchmessers 0,05 cm erhalt man hiermit nach Gl. (58) mit 0 *0,5 
fur einen Stern 0. Gr&Be 


z max = 1,4-10- 7 . 


(60) 
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Mit einem gewOhnlichen Spiegelgalvanometer kdnnen hiernach die Ge- 
samtstrahlungen der hellsten Fixsterne relativ leicht gemessen werden. 
Unter Verwendung einer hochempfindlichen Galvanometeranordnung, 
die noch fur z gleich etwa 2 • 10 -10 meBbare Ausschlage ergibt, kOnnen noch 
Sterne bis herab zur GrtfBenklasse 7 m gemessen werden. In. der Tat ist 
es Pettit und Nicholson gelungen, diese Galvanometerempfindlichkeit 
in Verbindung mit ihren im Fokus des Hooker-Teleskops angebrachten 
Thermoelementen zu benutzen und die erwahnte GrOfienklasse zu er- 
reichen. 

Wie S. 857 naher ausgefiihrt wurde, ist es bei der Benutzung eines Emp- 
fangerscheibchens mit einem Durchinesser von 0,5 mm erforderlich, daB 
die Drahte des Thermoelements sehr diinn sind, mit einem Durchmesser 
von wenigen Hundertstel Millimeter (oder wenn das Thermoelement 
Streifen statt Drahte hat, dann solche mit einem Querschnitt der GrftBen- 
ordnung 1()~ 4 -10~ 3 Quadratmillimeter). GemaB dern in § 5 Angefvihrten 
ist die Herstellung derartiger Thermoelement© durchaus mOglich. 

Nach dem Legiernngsverfahren von 0. Muller sind sogar Thermo- 
drahte mit einem Durchmesser von nur 3 fi mit einer bandartigen Mitten - 
verbreiterung alsEmpfangerfiache hergestellt worden. Es erhebt sichsomit 
die Frage, ob eine wesentliche Empfindlichkeitssteigerung dureh Ver- 
kleinerung der Empfangerflache unter gleichzeitiger Benutzung aufterst 
diinner Drahte erreichbar ist. 

S. 352 ist erwahnt worden, daB die Fixsterne wegen der Luftunruhe als 
Scheibehen mit Durchmessern von im allgeineinen etwa 5" wirken. Die 
Sternbilder sind dementspreehend bei vollkommener Optik Scheibehen 
mit linearen Durchmessern von 

5" 

f 

2(H) 205" ’ 

wo f die Brennweite des Objektivs bedeutet. Es leuehtet ein, daB dureh 
Verkleinerung des Durchniessers e des Empfangcrscheibchens unter die 
hierdurch gegebenc Grenze ein Verlust an Empfindlichkeit crfolgt. 

Das Hooker-Teleskop hat bei einem (Hfmmgsverhaltnis von 1 :5 cine 
Brennweite von 13 rn. In den obigen Ausdruek eingesetzt ergibt dies ein 
Zitterscheibchen des Durchinessers 0,3 mm. Man sieht, dab in der Tat die 
oben unter der Voraussetzung e - 0,5 mm fur das Hooker-Teleskop ab- 
geleitete Empfindlichkeit ungefahr die auBerste Grenze darstellt, es sei 
denn, daB die Messungen bei sehr ruhiger Luft angestellt werden, wenn 
die Zitterscheibchen erheblich kleiner sind (etwa 1" Durchmesser). 

Bei Instrumenten kleinerer Brennweiten sind die Zitterscheibchen in 
linearem MaB entsprechend kleiner, und die Empfindlichkeit wurde dureh 
die Benutzung sehr kleiner Empfangerscheibehen gesteigert werden. 
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Erfolgreiche thermoelektrische Messungen der Gesamtstrahlung hellerer 
Fixsteme sind von. Pfund 1 ) und in grOBerem Umfange von Coblentz 2 ) 
und von Pettit und Nicholson 3 ) ausgeftihrt worden. Im folgenden soil 
zur Erlauterung des bereits Dargestellten die von Pettit und Nicholson 
benutzte Apparatur genauer beschrieben werden. 

Abb. 32 zeigt eines der benutzten Vakuumthermoelemente. Der eva- 
kuierte Glasbehalter A aus Pyrexglas hat zwei Fenster W 1 und W 2 . Die 

zu messende Strahlung fallt durch 
das Quarzfenster W x auf das Emp- 
fangerscheibchen. Die richtige Ein- 
stellung und Fokussierung wird durch 
das Fenster W 2 kontrolliert. Der 
elektrische Stromkreis wird durch 
Platindrahte durch den StOpsel P, 
der das Thermoelement tragt, ge- 
schlossen. Das Vakuum bleibt mit 
Hilfevon metallischem Calcium in der 
QuarzrOhre C erhalten. Fur die Beol)- 
achtungen wird das Thermoelement 
an den hierfur benutzten 250 cm- 
Hooker-Reflektor so angebracht, dali 
sich die Empfangersoheibchen in 
der Fokalebene des Spiegelsystems 
(Newton-Fokus) befinden. Der zu 
untersuchende Stern kann mit Hilfe 
des hinter der Thermosaule ange- 
brachten Okulars auf das einc oder 
das andere Empfangerscheibchen 
eingestellt werden. DieHelligkeit des 
Abb. 32. Vakiuimthermo- Himmelsgrunds ist ohne Einfluf3, da 

element von Pettit und Nicholson 4 ), die Wirkungen auf die beiden Emp¬ 
fangerscheibchen des Kompensa- 
tions-Thermoelements gleich groB und entgegengesetzt sind. Abgesehen 
von der stflrenden Wirkung der grOfieren Luftunruhe sind Beobachtungen 
am Tag ebensogut ausfiihrbar wie nachts. 

Durch Kabel steht das Thermoelement in Verbindung mit dem fest 

*) A. H. Pfund, Publ. Allegheny 3, 43. 1913. 

2 ) W. W. Coblentz, Lick Obs. Bull. 8, 104. 1915 

3 ) E. Pettit und S. B. Nicholson, Publ. Astron. Soc. Pac. 34, 132. 1922; 
Astropliys. Journ. 56, 259. 1922; 68, 279. 1928. 

4 ) Astropliys. Journ. 56, 296. 1922. 
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aufgestellten Galvanometer. Es wurde ein normales d’Arsonvalsches 
Spiegelgalvanometer benutzt in Verbindung mit einer sehr empfindlichen 
Anordnung zur Messung der Spiegeldrehung 1 ). Als Lichtquelle diente bei 
dieser Anordnung eine Bandlampe in etwa 10 m Entfernung vomGalvano- 
meterspiegel. Unmittelbar vor dem ebenen Galvanometerspiegel war eine 
Linse sehr langer Brennweite angebracht. Durch Reflexion am Galvano¬ 
meterspiegel und nochmaligen Durchgang durch die Linse wird in etwa 
10 m Entfernung vom Spiegel ein strichfOrmiges Bild des leuchtenden 
Bandes der Bandlampe erzeugt. Mit Hilfe einer Zylinderlinse wird dieses 
als ein Scheibchen von wenigen Hundertstel Millimeter Durchmesser 
auf eine langsam bewegte photographische Platte (Diapositivplatte) ab- 
gebildet. Die auf der Platte registrierten Ausschlage werden mit einem 
besonders hierftir konstruierten Schrauben-Mebmikroskop ausgemessen. 

Die Messungen werden in der Weise ausgefuhrt, dab auf das eine 
Empfangerscheibchen eingestellt, dann 20 H bestrahlt, sodann auf das 
andere Empfangerscheibchen eingestellt und wieder 20 s belichtet wird. 
Dieser Vorgang wird mehrere Male wiederholt. Durch symmetrische An¬ 
ordnung der Messungen (Anfang und Schluli mit demselben. Empfanger- 
scheibehen) wird ein eventuell vorhandener Gang des Galvanometernull- 
punkts eliminiert. 

Aus der inneren Obereinstirnmung der Messungen geht hervor, dab 
bei der gewahlten Anordnung die Ausschlage auf der Registrierplatte 
mit einem mittlcren Fehler von etwa 0,0.1 nun ermittelt werden kOnnen. 
Die Empfindlichkeit des benutztcn Galvanometers von etwa 15 Ohm 
Widerstand war 1 mm Aussehlag pro Meter Skalonabstainl bei einer 
Stromstarke von IM0 0 Am pore. I)er oben erwahnten IJnsichcrheit von 
0,03 mm bei dem Kkalonabstand 10 in entspricht eine Unsicherheit in der 
Stromstarkcmnessung von etwa 1 - .10 11 Am])erc. Ein z-Wort von 2-10 10 
Ohm i Ampere ergibt also cinen mit der benutztcn (Jalvanometeranord- 
nung durch Wiederholung der Messungen noch siehcr mebbaren Aus- 
schlag (vgl. hierzu S. 859). 

Die mit der besehriebenen Anordnung gemessenen Galvanometer- 
ausschlage sind den Gesarntstrahlungen proportional, so wie sio durch 
den kStrahlungsverlust in der Erdatmospharc, in der Optik, ini Fenster 
des Thermoelements und (lurch diffuse Reflexion am Empfangerseheib- 
chen modifiziert sind. Der Strahlungsverlust in der Erdatinosphare iindert 
sich mit der Zenitdistanz des gemessenen HimmelskOrpers, derjenige in 
der Optik mit dem Spiegelungszustand der benutzten Spiegel und schlieb- 
lich der Verlust im Fenster des Thermoelements mit (lessen Dicke und 
dem benutzten Material. Die beobachteten Gesarntstrahl ungen sind 

] ) E. Pettit, Journ. Opt. Soc. Amer. 10, 267. 1925. 
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deshalb zunachst auf genau definierte Standardbedingungen zu 
reduzieren. 

Zunachst wird auf den Zenit reduziert, d. h. es wird eine Korrektion 
von der GrOBe angebracht, dafl der korrigierte Wert der Gesamtstrahlung 
gleich demjenigen ist, den man beobachtet hatte, wenn die Strahlung die 
Atmosph&ie senkrecht passiert hatte. Die betreffende Korrektion ist als 
Funktion von Zenitdistanz und Spektraltypus durch fortlaufende Beob- 
achtungen einer Reihe passend gewahlter Sterne zu ermitteln (vgl. 
hierzu S. 504f.). 

Die Beobachtungen sind sodann auf einen bestimmten Zustand der 
Spiegel der Optik zu reduzieren, etwa denjenigen, wenn die Spiegel 
frisch versilbert sind. Die betreffenden Korrektionen sind durch fort- 
gesetzte Messungen einer Anzahl von Sternen durch die ganze Beob- 
achtungsperiode hindurch zu ermitteln. 

Pettit und Nicholson haben durch Auswechseln der gewflhnlich be- 
nutzten Fenster des Thermoelements aus Glas und Quarz mit eineni 
Steinsalzfenster die Reduktionen auf letzteres ermittelt. Die Wirkung 
des Steinsalzfensters darf vernachlassigt werden, wenn es sich wie hier 
nur um die Ermittlung relativer Gesamtstrahlungen handelt. Der Strah- 
lungsverlustin einem Steinsalzfenster ist niimlich fur Wellenlangen kleiner 
als 14 praktisch unabhangig von der Wellenlange. Die relative Energie 
der Strahlung jenseits der Wellenlange 14 \i ist auch fiir extreni rote 
Sterne verschwindend klein. 

Es sei erwahnt, daB samtliche Korrektionen auf Standardbedingungen 
bei den Beobachtungen von Pettit und Nicholson hOchstens einige 
Zehntel GrOBenklassen betrugen. 

Die in der besprochenen Weise reduzierten Gesamtstrahlungen ent- 
haltennoch die Wirkung des Strahlungsverlusts in der Erdatmosphare bei 
senkrechtem Durchgang sowie des Strahlungsverlusts in der Optik. Es 
wird in der Tat eine integrate effektive Intensitat entsprechend einer ge- 
wissen Spektralempfindlichkeitskurve der Apparatur gemessen. Aller- 
dings ist die Spektralempfindlichkeitskurve sehrbreit (vgl. hierzu S. 385). 

AuBer Gesamtstrahlungen haben Coblentz und nach ihm Pettit und 
Nicholson thermoelektrisch eine von der Intensitatsverteilung im 
Spektrum abhangige GrOBe, die sog. Wasserzellenabsorption (W-A) 
ermittelt. Diese GrOBe wird folgendermaBen bestimmt. Vor das Fenster 
des Thermoelements kann ein aus einer mit destilliertem Wasser gefullten 
Glaskiivette bestehendes Filter geschoben werden. Die Bestrahlung des 
Thermoelements wird abwechselnd mit und ohne vorgeschobenes Wasser- 
filter durch den entsprechenden Galvanometerausschlag gemessen. Das 
Wasserfilter (Dicke der durchsetzten Wasserschicht 1 cm) absorbiert 
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praktisch alle Strahlung mit einer Wellenlange groBer als 1,4 ju. Bildet 
man nun die GrttBe 

(W-A) = , (61) 

wo A den Ausschlag ohne, A w den Aussehlag mit Filter bedeutet, so hat 
man ein MaB ftir die relative Intensitat des ultraroten Teils des Spektrums 
des beobachteten Sterns. 

Wie S. 417 naher ausgefuhrt, erfolgt diegenauere Diskussion der Wasser- 
zellenabsorption wie die eines Farbenirulex, der in der ublichen Weise 
durch zwei verschiedene Spektralempfindlichkeitskurven charakteri- 
siert ist. 

SchlieBlich sei noch auf die S. 425 erwahnten ausgedehnten thermo- 
elektrischen Filterbeobaehtungen von Coblentz hingewiesen. 

Coblentz 1 ) und Pettit mid Nicholson 2 ) haben thermoelektrische 
Beobachtungen der Planetenstrahlung angestellt. Wird einer der 
groBen Planeten Venus, Mars, Jupiter und Saturn in der Brennebene eines 
langbrennweitigen Fernrohrs abgebildet, so entsteht ein Bild, das er- 
heblich grOBer ist als die bei den thennoelcktrischen Fixsternbeobach¬ 
tungen verwendeten Empfangerschcibchen. Hiordureli erOffnet sich die 
Mttglichkeit, die Gesamtausstrahlung an verschiedenen Stellon der be- 
trefTenden Planetenscheibeii zu incssen. Dieser Sachverhalt nidge durch 
ein Beispiel beleuehtet werden. Bei dor Opposition 1924 wurde Mars von 
Pettit und Nicholson 3 ) mit Hilfodes Hooker-Teleskops therinoelektrisch 
beobachtet. Der Winkeldiirohmcsser des Mars betrug 25", der Jineare 
Durchniesscr des Bronnpunktbilds 1,0 mm. Kh wurde mit quadratischen 
Enipfangcrscheibchen von nur 0,2 mm nml 0,4 nun gearbeitet. Indem 
sukzessive verschiedene Teile der Mnrsscheibo auf das Empfangerschoib- 
chen eingestellt warden, konnte die Marsstmhlung als Funktion des 
Orta auf der Marsoborflaehe ermittelt werden. Es sei bemorkt, daB die 
Entfernung zwiachen den boiden Hmpfangerseheibehon der iiblichen 
Kompensationsanordnung etwa 3 nun betrug, so daB das cine Nehcibehen 
unbeatrahlt blieb, wenn das Planetenbild auf das andere eingestellt wurde. 

Mit Hilfe eines Glasfiltcrs war es mOglich, die Planetenstrahlung 
zwiachen etwa 8 // und 14 fi zu erfassen. H ierdurch konnte auf dieTempe- 
raturen der Planeten obcrflachcn gesehlosscn werden, wie S. 551) naher 
ausgefuhrt. 

1 ) W. W. Coblentz, Pop. Astron. 30,551. 1922; 31, 105. 1923; 32, 540, 570. 
1924; 33, 297, 310, 363. 1925; Astrophys. Journ. 63, 177. 1926. 

2 ) E. Pettit und S. B. Nicholson, Publ. Astron. Hoc. Pac. 35, 194. 1923; 36, 
227. 1924; Pop. Astron. 32, 614. 1924; 33, 299. 1925. 

8 ) E. Pettit und S. B. Nicholson, Pop. Astron. 32, 601. 1924. 
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Auf ahnliche Weise sind von Pettit und Nicholson 1 ) Untersuchungen 
der Ausstrahlung des Monds ausgefuhrt worden. Bei diesen Messungen 
muBte wegen der grofien Ausdehnung des Mondbilds unmittelbar vor 
dem Thermoelement eine Blende angebracht werden, die nur das jeweils 
zu bestrahlende Empfangerscheibchen freilieB. Eerner sei auf die thermo- 
elektrischen Untersuchungen der Sonnenfleeke und der Corona hin- 
gewiesen 2 ). 

SchlieBlich seien hier einige Untersuchungen erwahnt, bei denen die 
Empfindlichkeit des Thermoelements auch im Ultraviolett von Bedeu- 
tung war, namlich thermoelektrische Untersuchungen der ultravioletten 
Sonnenstrahlung 3 ). 

§ 7. Absolute 

spektralphotometrische Messungen mit Hilfe des Thermoelements. 

Die Tatsache, daB das Thermoelement ein nahezu nicht-selektiver 
Strahlungsmesser ist, legt es nahe, es fur absolute spektralphotometrische 
Messungen zu verwenden. Es ist aber hierbei darauf zu achten, daB das 
Thermoelement in Verbindung mit einer Optik, z. B. einem Spektro- 
graphen, infolge der Wellenlangenabhangigkeit des Strahlungsverlusts 
in der Optik keineswegs ein nicht-selektives Instrument darstellt. 

Ornstein hat eine Methode angegeben und mit seinen Mitarbeitern 
Moll und Burger 4 ) ausgearbeitet, die es gestattet, die Intensitats- 
verteilung im Spektrum einer Normallampe thermoelektrisch in einer 
solchen Weise zu bestimmen, daB die Strahlungsverluste in dem benutzten 
Spektrographen aus dem Resultat herausfallen und folglich nicht er- 
mittelt zu werden brauchen (vgl. hierzudie S. 84(j dargestellte alternative 
Methode, bei der die Strahlungsverluste gesondert errnittelt werden). 
Diese Methode ist auch astronomisch von Bedeutung, da die Jntcnsitiits- 
verteilung in den Spektren der HimmelskOrper (lurch relative photo¬ 
metrische Messungen bestimmt werden kann, wenn erst die Intensi- 
tatsverteilung im Spektrum einer Normallampe errnittelt worden ist 
(vgl. S. 442). 

Abb. 33 zeigt das Prinzip der Methode. Die Hilfslampe Q wire! (lurch 
die Linse!^ auf den Spalt S L eines Monochromators nach van Uittert*) 

] ) 1C. Pettit und S. B. Nicholson, Antrophyn. Journ. 71, 102. 1930. 

2 ) E. Pettit und S. B. Nicholson, Astrophys. Journ. 62, 202. 1926; 71, 153. 
1930; H. T. Stetson und W. W. Coblentz, Astrophys. Journ. 62, 128. 1925. 

*) E. Pettit, Proc. Nat. Acad. Wash. 13, 380. 1927; Astrophys. Journ. 75, 204. 
1932. 

4 ) Ornstein-Moll-Burger, Objektive Photometrie. Braunschweig 1932. Vgl. 
auch M. Minnaert, Trans. Intern. Astron. Union 5, 251. 1935. 

fi ) P. H. van Cittert, Z. f. Instrkde. 46, 657. 1926. 
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abgebildet. Durch Verstellung des Spaltes S 2 kann man jeden erwiinsch- 
ten Wellenlangenbereich herausblenden, so daB das entsprechende Bild 
des Spalts S : in S 3 fallt. Der Spalt S 3 wird von der Linse L 2 in P abge¬ 
bildet. Unmittelbar vor P kann das Thermoelement T angebracht werden. 
Die Intensitat des Spaltbilds P kann somit fur jede Stellung des Spalts 
S 2 , d. h. fur eine Reihe verschiedener Wellenlangenbereiche gemessen 
werden. Nachdem diese Messungen vorgenommen worden sind, wird das 
Thermoelement entfernt und das Spaltbild P durch die Linse L 3 auf eine 
diffus refiektierende Flache W abgebildet. Diese beleuchtet den Spalt S 4 
eines Spektrographen. Das 
Spektruin wird photogra- 
phisch oder besser photoelek- 
trisch photometriert. SchlieB- 
lich wird die Normallampe N 
in P angebracht und mit Hilfe 
derselben Anordnung (Linse, 
diffus refiektierende Flache, 

Spektrograph, Photometer) 
photometriert. 

Unter der Voraussetzung, 
daB das Thermoelement nieht- 
selektiv ist,kOnnen die Inten- 
sitaten in P bei den verschiedenen Stellungen des Spalts S 2 bis auf 
eine gemeinsanie, hier bclanglose Konstante ermittelt werden. Das 
Spaltbild P und die Normallampe werden durch Messungen bei gleieher 
Wcllenlange mit genau der gleichen A])paratur vergliehen. Auf* diese 
Weise wird die 1 ntensitatsverteilung im Spektruin der Normal - 
lam ])0 bekannt. 

Etwas schncller, abcr nicht so sieher kommt man zum Ziel, wcnn man 
beim Vergleieh zwischen deni Spaltbild P und der Normallampo den 
Spalt S 2 des Monochromators entfernt und das gauze Spektruin aufein- 
mal photographisch aufniinmt. Die Acliromasie des Monochromators ist 
nicht vollkommen, so dab es sicherer ist, die verschiedenen Spektral- 
bereiche getrennt abzubilden und jedcHmal das Bild des Spalts S, auf S 3 
scharf einzustellen. 

Die kleinen Ahweichungen des Thermoelements von der Nioht-Selek- 
tivitat sind besonders zu priifen. Es ist (lurch gesonderte Messungen teils 
die vom Strahlungsempfanger diffus reHe.ktierte Strahlung zu ermitteln 
(vgl. hierzu S. 802), teils der Strahlungsverlust in dem eventuell vorhan- 
denen Fenster des Thermoelements zu bestimmen. 



, -Oo', 0- >' 

L z 10 L 3 

N 

S u 


Abb. 33. 

Anordnung von Oiinstkin zur Ho- 
stimimmg der Inl<>n.sitatsvert(Mlung 
im Spektruin riiK'r Normal lumped). 


l ) Ornstein-Moll-Burger, 1. c. S. 872, Anm. 4. 
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§ 8. Das Radiometer und seine Benutzung 
zur spektralphotometrischen Beobachtung heller Fixsteme. 

Nach dem der sog. Crookeschen Lichtmiihle zugrunde liegenden Prinzip 
hat Nichols 1 ) ein Instrument zur Strahlungsmessung ausgebildet, das 
Radiometer. Abb. 34 zeigt schematisch den Aufbau des Instruments. 
Ein diinner Quarzfaden qq tragt zwei auf der einen Seite geschwarzte 
Flugel Ej und P 2 aus schlecht warmeleitendem Material (z. B. Glimmer) 
und einen kleinen Planspiegel S. Die Fliigel sind mit Hilfe diinner Glas- 
faden befestigt. Die MeBkammer ist abgepumpt und mit einem passend 
gewahlten Fiillgas, z. B. atmospharischer Luft, bis zu einem Druck von 
einigen Hundertstel Millimeter gefiillt. Fallt durch 
ein Fenster in der MeBkammer Strahlung auf die 
geschwarzte Seite des einen Fliigels, so entsteht in- 
folge der Erwarmung eine Radiometerkraft, die eine 
so groBe Drehung des voin Quarzfaden getragenen 
Systems bewirkt, daB die Riehtkraft gerade gleich 
der Radiometerkraft ist. Bestrahlt man den anderen 
Fliigel, so erfolgt eine Drehung irn entgegengesetzton 
Sinne. Die Drehung wird mit Hilfe des Spiegels S 
festgestellt. Sie ist der Bestrahlung innerhalb weiter 
Grenzen proportional. 

Es sei bemerkt, daB die Radiometerkraft auf der 
Wechselwirkung der Gasmolekiile des verdunnten 
Fiillgases mit der erwarmten FJiigeloberflache beruht 2 ). 

Um eine groBe Empfindlichkeit des Radiometers zu erzielen, hat man 
einen auBerordentlich diinnen Quarzfaden zu benutzen, mit selir kleiner 
Riehtkraft pro Einheit des Drehwinkels. Damit trotzdem die Einstellzeit 
nicht iihermaBig groB werden soil, mulJ das Tmgheitsmoment des Systems 
um den Quarzfaden auBerordentlich klein sein. GemaB diesen Richt- 
linien sind eine Reihe von Radiometerkonstruktionen ausgefiihrt worden. 
Es seien erwahnt die Konstruktionen von Hbttner 3 ) Tear 4 ) und 
Sandvik 5 ), die Bolometer und Thermoelement an Empfindlichkeit er- 
heblich iibertreffen. 


!) E. E. Nichols, Physic. Rev. 4, 297. 1897, und Wicd. Ann. 60, 400. 1897. Vgl. 
auch E. Prinosheim, Wied. Ann. 18, 32. 1883. 

2 ) Einen zusammenfassenden Bericht iiber die Thcorie der Radiometerkr&fto hat 
G. Hettner gegehen, Erg. exakt. Naturwiss. 7, 209. 1928. 

3 ) G. Hettner, Z. f. Phys. 27, 12. 1924. 

4 ) J.D.Teajr, Physic. Rev. 23, 641. 1924. 

6 ) O. Sandvik, Joum. Opt. Soc. Amer. 12, 355. 1926. 



Abb. 34. Schema 
des Radiometers. 
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Wird die Richtkraft so groB gewahlt, daB die Einstellzeit nur wenige 
Sekunden betragt, so ist die Empfindlichkeit ungefahr gleich der Emp- 
findlichkeit eines Thermoelements mit gleich groBer Empfangerflache in 
Verbindung mit einer hochempfindlichen Galvanometeranordnung. Ein 
von Sandvik konstruiertes Radiometer mit extrem kleiner Richtkraft 
hatte eine Einstellzeit von etwa 2 Minuten, dafiir aber eine etwa 100 mal 
gesteigerte Empfindlichkeit. 

In § 6 wurde erwahnt, daB mit der am Hooker-Teleskop benutzten 
thermoelektrischen Anordnung noch Gesamtstrahlungen von Sternen bis 
zur 7. GrOfienklasse beobachtbar sind. Man ersieht hieraus, daB thermo- 
elektrische spektralphotometrische Messungen der hellsten Fixsterne im 
Bereich des MOglichen liegen, wenn man sich mit einer maBigen Reinheit 
des Spektrums begniigt. Solche Messungen liegen zur Zeit allerdings nicht 
vor. Mit dem Radiometer kOnnen ebenfalls sowohl Messungen der Ge- 
samtstrahlung wie spektralphotometrische Messungen hellerer bzw. hell- 
ster Fixsterne vorgenommen werden. 

Nichols 1 ) hat mit seinem Radiometer in Verbindung mit einer Zolo- 
statenanordnung mit einer Offnung von 00 cm die Gesamtstrahlung 
einiger der hellsten Fixsterne gemeKsen. Die Empfiingerllaehen des Radio¬ 
meters waren in diesem Fall kreisrunde Heheibchcn von 2 nun Duroh- 
messer. Ein MaB der Empfindlichkeit ist dadureli gegeben, daB eine Kerze 
in der Entfernung von 1 in einen Ausschlag von 520 mm bei 1 in Skalcn- 
abstand erzeugte (vgl. hierzu die Angaben S. 830). Von Wega mid A returns 
wurden Ausschlage von bzw. 0,5 und 1,0 mm erhalten. 

AivnoT 2 ) hat mit cincm Radiometer in Verbindung mit dem Hooker- 
Teleskop spektralphotometrische Messungen einer Reihe der hellsten 
Fixsterne durchgefiihrt. Das zuletzfc von Auuot heimtztc Radiometer 
zeichnete sich (lurch sehr geringes (Jewicht des Radiometersysteins aus. 
Die Empfangerflachen hestanden aus kleinen Stiickchen (0,4 mm mal 
1,0mm) der Fliigel der Hausfliege (statt wie gewOhnlich aus Glimmer). 
Es wurde Wasserstoffullung (0,23 mm Quecksilber) statt Fullung mit 
atmospharischer Luft benutzt, wodureh eine erhebliehe Rcduktion der 
Einstellzeit ohne eine allzu groBe Reduktion dor Empfindlichkeit erreicht 
wurde. Der mittlere Toil der zylinclrisehen MeBkamrner aus Quarz war 
optisch geschliffen, so daB es auf die Stellung des Radiometersystems 
relativ zur MeBkamrner nicht ankam. Die Einstellzeit betrug nur etwa 1 H , 
weil stOrende elektrische Ladungen auf der Wand der MeBkamrner und 
auf dem beweglichen System eine zusatzliehe Richtkraft bewirkten. 


1 ) E. F. Nichols, Astrophys. Journ. 13, 101. 1901. 

2 ) C. G. Abbot, Astrophys. Journ. 60, 87. 1924; 69, 293. 1929. 
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Hierdurch wurde die EmpfindlichJkeit des Radiometers erheblich her- 
abgesetzt 1 ). 

Das Radiometer muB wahrend der Beobachtungen fest und erschiitte- 
rungsfrei aufgestellt sein. Zur Erreichung dieses Zweeks benutzte Abbot 
die Coud^-Einrichtung des Hooker-Teleskops (ygl. hierzu S. 87). Den 
Strahlengang durch die verwendete Optik zeigen die Abb. 35 und 36. 
Die Strahlen werden am Hauptspiegel A, am Cassegrain-Spiegel B und 
am Coud^-Planspiegel C reflektiert und so im Coudd-Fokus bei D ver- 

einigt. Dort befindet sich 
eine BlendenOffnung von 
3 mm, d. h. bei der Casse- 
grain-Brennweite von 76m 8' 
entsprechend, auf die der 
zu beobachtende Stern ein- 
gestellt wird. Das aus der 
Blende austretendedivergie- 
rende Strahlenblindel wird 
durch das Spiegelsysteni EF 
in ein Parallelbiindel umge- 
formt, das das farbenzer- 
streuende Spektrometer- 
Prisma G (mit 60 °Brechungs- 
winkel und Seitenflachen von 
13cm mal 17 cm)gerade aus- 
fullt. Nach Reflexion durch 
den Planspiegel H treffen die Strahlen den Bildspiegel I. Nach noch- 
maliger Reflexion an einem Planspiegel wird ein Spektrum erzeugt, das 
durch Drehen des Spektrometer-Prismas (vgl. hierzu S. 841) iiber die cine 
Empfangerflache des Radiometers J passiert. Bei K wird der Radiometer- 
ausschlag beobachtet. 

Die Lange des erzeugten Spektrums betrug 30 mm zwischen 4800 und 
20000A. Hiervon traf jeweils eine Strecke der Lange 1 mm die Emp¬ 
fangerflache (entsprechend der grOBten Ausdehnung der rechtwinkligcn 
Empfangerflache). Es wurden also sehr breite Wellenlangenbereicho er- 
faBt. Die Breite des Spektrums ist durch die GrOBe der Blende bei 1) 
und die die Blende abbildende Optik gegeben. Sie betrug 0,4 mm, war also 
gleich der Breite der Empfangerflache. Bei ruhiger Luft war die Blende 

! ) F. A. Saunders hat solche elektrostatische Stdrungen durch Anbringen kloiner 
geerdetor Metallspitzen in der Nahe des beweglichen Systems eliminiort, Antrophys. 
Joum. 14, 136. 1901. 

a ) Astrophys. Journ. 69 , 299. 1929. 



Abb. 36. Anordrmng zur radiomotri.schon Mourning 
der Intensitatsverteilung in Stomspektron 2 ). 
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bei D allerdings durch das Zitterscheibchen des Sterns (vgl. S. 352) nicht 
ganz ausgefiillt, so daB die Breite des Spektrums etwas geringer war. 
Der Strahlungsverlust in der gesamten Optik war ziemlich groB, etwa 
75% im gelben Teil des Spektrums und noch mehr im Griinen und Blauen. 

Zur Messung der Drehung des Radiometerspiegels wurde die folgende 
Yorrichtung benutzt. Mit Hilfe einer langbrennweitigen Linse wird ein 
durch den Radiometerspiegel reflektiertes Bild in 6 m Skalenabstand von 
diesem erzeugt. Da der Spiegel nur 1 mm 2 groB war, war das Bild wegen 
der Beugung ein runder 
Meek mit einern Dureh- 
messer von etwa 1 cm. 

Relativ genaue Messun- 
gen der Bewegung des 
Lichtflecks waren trotz- 
dem mttglich, indern auf 
dem Fleck mit Hilfe 
einer runden Seheibe 
eingestcllt wurde, deren 
Durchmesser so go wall It 
war, daB vom LiehtHeek 
nur ein sehmaler Licht- 
saum sichtbar war. Die 
Erfahrung zeigte, daB 
(lurch Einstellung der 
Seheibe auf gleieh- 
maBige Helligkeit des Lichtsaums mn die Seheibe cine Einstellgenauig- 
keit von 0,2-0,3 mm erreieht werden konnto. 

Die Beobaehtungen erfolgten, indevm sukzessive cine Anzahl passend 
gewahlter S])ektralhereichc durch Drehen des Prismas auf das Radio- 
meter eingestellt wurden. Die beiden Empfaiigerflaohen wurden abweeh- 
selnd bestrahlt. Ein Beobachtungssatz bestand aus sieben Einstellungen 
des Spektralbereiehs auf cine Kmpfangerfliiehe mit A hies ungen tier ent- 
sprechenden Stellungdes vom Radiometerspiegel reflektierten Lichtfleeks. 
Durch symunetrisohe Anordnung der Reobaehtungen wurde ein eventuell 
vorhandener (Jang der Nullstellung des Radiometers eliminiert (vgl. 
auch S. 8(H)). Die Aussehlage, die hOchstens etwa 1 mm hei dem Skalen- 
abstand 0 m betrugen, wurden hierdurch mit einer (Jenauigkeit von etwa 
0,1 mm bestimmt. Eine Durehmessung eines Spektrums mit Einstellung 
von 10 Spektralbereichen konnte in etwa 20 Minutcn erfolgen. Wahrend 



A l)h. 30. tt|N'kt romrtcr und Radiometer 
hintcr doin ('oudc-Pokus des Hookcr-TolcskopH 1 ). 


2 ) Astrophys. Journ. 69, 300. 1929. 
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dieses Zeitraums wurde der Stern durch Fuhrung des Reflektors auf der 
Blende D gehalten. 

Wenn auch das Radiometer ein annahernd nicht-selektives MeBinstru- 
ment darstellt, so ist doch das von Abbot benutzte Gresamtphotometer 
einschlieBlich der Optik infolge der zahlreichen Reflexionen ein ausge- 
pragt selektives Photometer. Abbot hat deshalb auch nur relative 
spektralphotometrische Messungen angestellt, und zwar Anschliisse der 
Stemspektren an das Sonnenspektrum (vgl. hierzu S. 442). 

Das Radiometer hat wie Bolometer und Thermoelement die Yorteile 
(vgl. S. 840) der annahernden Nicht-Selektivitat, der Objektivitat und 
entsprechend relativ hoher Genauigkeit bei nicht zu kleinen Bestrah- 
lungen, der Proportionalitat zwischen Bestrahlung und Ausschlag, sowie 
der annahernden Unabhangigkeit des Ausschlags von der Verteilung der 
Bestrahlung auf der Empfangerflache. Es ist gegeniiber jenen Instru- 
menten dadurch im Nachteil, dafi es eine feste erschutterungsfreie Auf- 
stellung erfordert, wahrend eine solche Aufstellung bei Bolometer und 
Thermoelement nur fur das Galvanometer notwendig ist, das nicht am 
Beobachtungsinstrument angebracht zu werden braucht. Die Vorteile 
der groBen Empfindlichkeit von Radiometern mit sehr langer Einstellzeit 
sind fiir astronomische Messungen nicht ausgenutzt worden. 


D kitten K a pit el. 

Strahlungsmessung mit Photozellen und Selenzellen. 

§ 1. Der aufiere photoelektrische Effekt. 

Die Wirkung der Photozellen oder photoelektrisehen (licht- 
elektrischen) Zellen beruht auf dem sog. auBeren photoelektrisehen 
Effekt in metallischen Leitern, dem Hallwachs-Effekt 1 ). Wird die Ober- 
ilache eines metallischen Leiters unit Strahlung geniigend hoher Frequenz 
bestrahlt, so treten Elektronen aus dem Leiter heraus. Die Elektronen 
kOnnen nachgewiesen werden, indem der Leiter im Vakuum angebraedit 
und ein beschleunigendes elektrisches Feld angelegt wird, das die ausge- 
tretenen Elektronen gegen eine Anode richtet, so daB ein elektriseher 
Strom entsteht, der Photostrom. Eine solche Anordnung zeigt schema- 
tisch Abb. 37. Ultraviolette Strahlung fallt durch ein Quarzfenster Q auf 

! ) W. Hallwachs, Wied. Ann. 33, 301. 1888. Vgl. P. Lenard und A. Broker, 
Handbuchd. ExperimentalphyHik Bd. 23, 2. Toil. Leipzig 1928. S. 1042; H. Rosen¬ 
berg, Handbuch d. ABtrophysik Bd. 2, 1. H&lfte. Berlin 1929. S. 380; B. Gudden, 
Lichtelektrische Erscheinungen. Berlin 1928; H. Simon und R. Suhrmann, Licht- 
elektrische Zellen. Berlin 1932. 
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die in einem abgepumpten Kolben angebrachte Kathode K. Die bei der 
Bestrahlung losgelftsten Elektronen gelangen infolge der angelegten 
Spannung auf die Anode A. Der hierdurch erzeugte Photostrom wird 
durch das Galvanometer G angezeigt. 

Der Photostrom ist, bei konstanter spektraler Zusammensetzung der 
auffallenden Bestrahlung, dieser innerhalb sehr weiter Grenzen mit 
grofier Genauigkeit proportional. Dieser Umstand macht den auBeren 
photoelektrischen Effekt fur photometrische Zwecke besonders geeignet. 

Der auBere photoelektrische Effekt ist fiir verschiedene Metalle sehr 
verschieden. In alien Fallen gilt, daB sehr langwellige Strahlung praktisch 
keinen auBeren photoelektrischen Effekt hervorruft. Von einer gewissen 



Abb. 37. Abb. 3K. Kurvon dor rolalivon spokt rn- 

Lenardscho Vorrichtung zum Nnchwcis Ion Knipfindliehkoit. dc*s auficron photo- 
d(‘s ill i Moron photooloktrisehon Kfiokts. oloktrinohon KffoktH fiir die Alkalien 1 )- 

Grenzwellenliinge an wird der Effekt morkbar. Dicse Grcnz- 
wellenlange liegt fiir die Alkalien im visuellen Wellenliingenbereieh, 
fiir die Erdalkalien irn llltraviolett und fiir die sehweren Metalle 
im fernen llltraviolett. Dieser IJnterschied in der Grenzwellenliinge he- 
wirkt groBe Untcrschicde des auBeren photoelektrischen Effckts fiir die 
drei erwahnten Gruppen der Metalle. 

Wenn man von der Grenz wellenliinge zu kleineren Wellenlangen geht, 
so steigt der Photostrom pro Einheit der eindringenden (einfallenden 
minus refiektiertcn) Strahlungsenergie gereehnet, d. i. die photoelek¬ 
trische Ausbeute. Bei den Alkalien und Erdalkalien setzt sieh diese 
Steigerung bis zu einem Maximum bei einer gewissen Wellenliinge A Iimx 
im sichtbaren oder ultravioletten Spektrum fort und geht darm in eine 
Abnahme liber. 

Bei den sehweren Metallen steigt der Photostrom in ahnlicher Weise 
jenseits der Grenz wellenliinge. Wahrscheinlieh wird aueh hier ein Maxi- 

*) R. Fleischer und H. Teichmann, Dio lichtoloktrischo Zollo. Dresden und 
Leipzig 1932. S. 29. 
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mum mit darauffolgender Abnahme erreicht, dieses hat man aber bis 
jetzt nicht nachweisen kOnnen, da diesbeziigliche Messungen nur bis 
herab zu etwa 2000A vorliegen. Es ist anzunehmen, daB A nlliX fur die 
schweren Metalle bei etwas unter 2000 A liegt. 

Den Gang der photoelektrischen Ausbeute mit der Wellenlange kann 
man in Form einer auf den maximalen Wert 1 normierten Kurve der 
relativen spektralen Empfindlichkeit darstellen (vgl.hierzu S. 332). Abb. 38 
zeigt solche Kurven fiir die Alkalien Cs, Rb, K, Na und Li. Wie man 
sieht, ist nur in einem ziemlich beschrankten Wellenlangenbereich eine 
einigermaBen hohe relative spektrale Empfindlichkeit vorhanden. Man 
spricht deshalb vielfach von einem selektiven photoelektrischen 
Effekt bei den Alkalien. 

Wenn die Metalloberflache optisch vollkommen ist, zeigt der photo- 
elektrische Effekt fiir Wellenlangen bis herab zu etwa 2500 A ein charak- 
teristisches Verhalten, indem die photoelektrische Ausbeute um cin Viel- 
faches grOfier ist, wenn der elektrische Vektor der einfallenden Strahlung 
senkrecht zur Oberflache schwingt, als wenn er parallel der Oberflache 
schwingt. Dieser von Pohl und Pringsheim nachgewiesenc sog. Vek- 
toreinfluB ist bei K, Ba, Sr sowie bei einer Legierung von K und 
Na festgestellt worden. Die ubrigen Alkalien und Erdalkalien konnton 
nicht mit der zum Nachweis dcs Effekts erforderlichen optisch voll- 
kommenen Oberflache hergestellt wcrden. Bei den sc h we re n Metal Ion 
ist ein meBharer VektoreinfluB nicht vorhanden. 

Der YektoreinfluB auBert sich bei impolarisiertem Licht darin, dab die 
photoelektrische Ausbeute bei senkrechtem Einfall des Lichts viol kleiner 
ist als bei schragem Einfall. 

Die photoelektrische Ausbeute bctragt nach den vorlicgcnden Beob- 
achtungen giinstigstenfalls etwa 10 2 -1() 1 Coulomb pro cal. Wiirde jedes 
eindringende Lichtquant ein Photoelektron loslOscn, so ware die Aus- 
beute fiir A = 6000 A gleich 1,1) Coulomb pro cal, bei A = 2000 A gleich 0,0 
Coulomb pro cal. 

Die photoelektrische Empfindlichkeit metallisclier Oberfliichen ist 
gegeniiber StOrungen durch Fremdatome sehr empfindlioh. Geringe 
Mengen eines adsorbierten Gases, z. B. Wasserstoff oder Sauerstoff, an- 
dern die Grenzwellenlange und die ganze Spektralempfindlichkeits- 
kurve sehr erheblich. Die absoluten Empfindlichkeiten andern sich auch 
und werden im allgemeinen durch die Einwirkung der Fremdatome grOBer. 
Diese Effekte beruhen auf einer Anderung der Austrittsarbeit durch die 
adsorbierten A tome. 

Durch Modification der Oberflachenbeschaffenheit von Alkalimetall- 
schichten kann man die photoelektrische Ausbeute in hohem Grade 
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andern. Hierauf beruht eine Reihe von Verfahren zur Sensibilisie- 
rung von photoelektrisch empfindlichen Schichten. 

Elster und Geitel 1 ) haben gezeigt, daB man die photoelektrische 
Ausbeute einer Alkalischicht auf das Drei- bis Fiinffache steigern kann, 
indem man mit Hilfe einer Glimmentladung durch eine Wasserstoff- 
atmosphare iiber der Alkalischicht eine sehr diinne Oberflachenschicht 
aus kolloidalem Alkalihydrid herstellt. Das Vorhandensein der betreffen- 
den Oberflachenschicht zeigt sich durch charakteristische Farbungen des 
Alkalimetalls, bei Natrium gelblich bis braun, beiKaliurn, Rubidium und 
Casium griin bis indigoblau. Die Spektralempfindliehkeitskurve bleibt 
bei dieser Art der Sensibilisierung ziemlich unverandert. 

Olpin 2 ) hat Alkalischichten durch Aufsublimieren sehr diinner Schwe- 
felschichten sensibilisiert. Hierdurch wird die photoelektrische Ausbeute 
erhoht und die Grenzwellenlange nach Rot verschoben. Kluge 3 ) hat in 
analoger Weise Alkalischichten mit Hilfe von Sauerstoff, Schwefel-, 
Selen- oder Tellur-Dainpfen sensibilisiert. 

Koller 4 ) hat eine hohe photoelektrische Ausbeute und insbesondere 
eine erhcblichc Einpfindlichkeit im Rot und Ultrarot bei einer Schicht 
erreioht, die aus einer auf Silberunterlnge ange- 
brachten OsO-Schicht, von einer wenige Atome 
diekcn Cs-Schicht iibcrzogen, besteht. Abb. 39 zeigt 
die Spektralempfindliehkeitskurve einer derartigen 
Cs-UsO-Ag-Schicht. 

Reisensibilisierten Schichten istder VcktoreinfiuB 
stark ausgepragt. 

In alien den genannten Fallen diirfte die photo¬ 
elektrisch hochcmpfinrilicho Schicht eine nur wenige 
Atonic dicke Alkali-Oberflachenschieht seirr’). Auf 
einer Metallunterlage befindet sieh eine sehr diinne rclativ schlecht 
lcitendo Zwisehcnsehicht, die die Alkaliatome, die die hochempfmdliche 
Schicht bildcn, adsorbiert. In den Fallen, wo die IJnterlage das Alkali- 
nietall ist, entstammen die adsorbierten Atome dieser. Die bei der Bildung 
der Zwischenschicht freivverdende Reaktionswarrne diirfte daboi fiir die 
Frciniachung der adsorbierten Atome aus der Untcrlugo wesentlich sein. 

Die dargestellten Eigcnschaften des auBeren photoelektrisehen Effckts 

b J. Ulster. und H. (IrcrrrcL, Phynik. Z. II, 257. 1910; 12, 009. Mill. 

2 ) A. R. Olvin, Physic. Rev. 36, 251. 1930. 

8 ) W.Kluoe, Z.f.’Phyw. 67, 497. 1931. 

4 ) L. R. Koller, Phynic. Rev. 36, 1039. 1930. Vgl. hievzu auch W. Klitue, 
Physik. Z. 34, 115. 1933. 

6 ) Vgl. hierzu R. Suhrmann, Erg. exakt. NaturwiwH. 13, 148. 1934. 

Hnndb. d. Experimcmtulphyslk, lid. XXVI. 56 



Abl>. 39. Spoktral- 
cmpfindlichkcitH- 
kurvo einer mtsimsi- 
bilisiurton < -H-Sc-hicliti 
naoh Kolmar. 
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lassen sich in den Hauptziigen in relativ einfacher Weise mit Hilfe der 
Q nn.n+^nmftp.Vin.nik deuten und zusammenfassend verstehen 1 ). Nach. 
So mmebjbld bilden die Leitungselektronen des Metalls ein entartetes 
Elektronengas. Bei den einwertigen Metallen wird von jedem Metall- 
atom ein LeitungBelektron abgegeben. Mit fur den vorliegenden Zweck 
geniigender Genauigkeit gilt, dafi die kinetischen Energien der Leitungs¬ 
elektronen zwischen den Grenzen Null und 


W 


h 2 

87i 2 m, 


(3^N 0 )’* 


( 1 ) 


verteiltsind, wo h die Plancksche Konstante, m u dieElektronenmasseund 
N e die Anzahl der Leitungselektronen pro Volumeneinheit ist. Letztere 
Anzahlistumgekehrtproportional dem Atomvolumendesbetreffenden 
Me talls Fur ein einwertiges Metall des spezifischen Gewichts q gem -3 
und des Atomgewichts A folgt aus Gl. (1) 

W=25,9( G /A)^Volt. (2) 


Die durch die elektrischen Krafte zwischen den Elementartcilehen 
gegebene Bindungsenergie der Leitungselektronen mit der kinetischen 
Energie Null sei W 0 . Zur Loslosung eines Leitungselektrons der kincti- 
schen Energie W aus dem Metall ist dann die Energie W 0 -W erfordcrlich. 

Der auBere photoelektrische Effekt beruht auf dem folgenden Elomen- 
tarprozeB: Ein Lichtquant hr wird absorbiert, die Energie hr wird auf 
ein Leitungselektron iibertragen, das liierdureh eine so groBe kinetische 
Energie erhalt, daB es durch die Oberflilcho des Metalls fortfiicgt. Eine 
notwendige Bedingung fiir die Loslftaung eines Leitungselektrons der 
kinetischen Energie W durch ein Lichtquant hr ist 

W + hr> W 0 . (8) 


Da der grOBte Wert der kinetischen Energie eines Leitungselektrons 
gleich W ist, folgt aus Gl. (3), daB die kleinste Frequcnz r g , die noch 
eine lichtelektrische Wirkung hervorrufen kann, durch 

hr K “ W K » W 0 -W (4) 

gegeben ist. Durch Gl. (4) und die allgeineine Beziehung Xv - e ist die 
oben eingefiihrte Grenzwellenlange X K gegeben. 

AndererBeits folgt, da(3 Lichtquanten 

hr > W 0 “ hr 0 (5) 

so groBe Energie haben, daB der LoslOsungsprozeB fur alle Elcktmnen 
mOglich ist. Allgemein entsprioht der Frequenz v nach til. (3) ein Be- 

J ) (3. Wentzel, Sonirnerfold-KcstHchrift. Leipzig 1928. S. 79. H. Krohuch, 
Ann. Physik. 7,103. 1930. H. Krohuch, Elektronontheorie dor Metal lo. Berlin 1930. 



III. Kap. § 1. Dor aufiere photoelektuische Effekt. 


883 


reich der kinetischen Energie der Leitungselektronen, fur den der Los- 
ltisungsprozeB mOglich ist: 

W 0 -hr< W< W. (6) 

Die untenstehende Tabelle zeigt flir eine Reihe von einwertigen Metallen 
die numerischen Werte von W nach G-l. (2) bereehnet, von nach den 
Experimenten und von W 0 nach Gl. (4) aus W und X s berechnet. 


Tabello 8. 



Spez. 
Gew. n 

A torn- 
gowicht A 

el a 

W 

4 

w„ 

W 0 

A. 

Amtuc 

Cu 

8,0 


0,14 

7,0 Volt 

2800 A 

4,4 Volt 

11,4 Volt 

noo A 

_ 

An 

19,3 

107,2 

0,098 

5,5 

2800 

4,4 

0,0 

1200 

- 

Ag 

10,5 

107,0 

0,097 

5,5 

3100 

4,0 

0,6 

1300 

- 

Li 

0,53 

0,94 

0,077 

4,7 

5100 

2,4 

7,1 

1700 

2800 A 

Na 

0,98 

23,0 

0,043 

3,2 

5500 

2,2 

5,4 

2300 

3350 

K 

0,80 

39,1 

0,022 

2,9 

<i< KM) 

2,1 

4,1 

3000 

4400 

Rb 

1,52 

85,4 

0,018 

1,8 

5000 

2,1 

3,0 

3200 

4750 

Os 

1,88 

132,8 

0,014 

1,5 

7000 

1,8 

3,3 

3700 

5250 


Die MetaJlc wind in der Reihenfolge waohsenden Atomvolumens ge- 
ordnet. In dieser Reihenfolge nohmen sowohl die Bindungsenergie W 0 
wie das Ntreiiungsintervall W der kinetischeti Energien der Leitungs¬ 
elektronen und die der Grenzfrecjuenz v K entsj)reehende Energie ab. 

Freie Kloktronen kOnnen Liohtqiiariten nicht absorbieren. Der oben 
erwahnte Elementarpmzeb des auBeren photoelektrisehon EfTekts kann 
nur stattfinden, wenn die Klektmnen sich in einem Kraftfeld befinden. 
Eh kommen bier in Frage 1. das Kraftfeld ini Innern des Metallionen- 
gitters und 2. das deni Botentialsprung an der Metallobertlnehc ent- 
spreehende Kraftfeld. Dementspreehend hat man hoi deni imBoren 
photoelcktrischen EITekt zwischen 1. einem Vein men effekt und 2. 
einem 0 berfl iieh e n effekt zu unterseheiden. Bei den Alkalien iiber- 
wiegt der Oberflaeheneflekt (wegen dess relativ geringen Absorptions- 
vermogens der Alkalien in dem in Frage kommenden Wellenlangen- 
bereieh). Dieser soli deshalb ini folgenden betrachtet werden. 

Die ({uaiitenmechanischen Derechnungen zeigeti, daU die Wahrschein- 
lichkeit des Elementarprozesses der IJbertragung der Energie eines 
Lichtquants hv auf ein Leitungselektron, pro loslOsbares Leitungs- 
elektron gereehnct, mit wac*hsender Frequenz stark abnimrnt. Fiir 
v< reieht wie erwiihnt die libertragcne Energie fiir eine LoslOsung 
des Leitungselektrons nicht aus. Fiir v -v K werden mit waehsender Fre- 
quenz immer rnehr Elektronen vorhandcn sein, dcren kinetisehe Energie 

50* 
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vor dem ElementarprozeB so groB ist, daB sie nach der Vermehrung der 
Energie um hv losgelGst werden k5nnen. Der relative Zuwachs in der 
Anz&hl dieser Elektronen ist zunachst sehr stark und nimmt sodann ab. 
Wenn schlieBlich v so grofi ist, daB hv>W 0 , so kann jedes Leitungs- 
elektron nach der Vermehrung der kinetischen Energie um hv losgelOst 
werden. 

Aus den angefiihrten Tatsachen folgert man, daB die photoelektrische 
Ausbeute bei wachsender Frequenz zunachst bis v - v g Null ist, um dann 
schnell zu wachsen. Der Zuwachs der Ausbeute wird allmahlich langsamer. 
Eiir hv>W 0 wird er von einer Abnahme abgelGst sein, da die Anzahl 
der Leitungselektronen, fur die eine photoelektrische LoslGsung mOglich 
ist, jetzt nicht mehr wachst, wahrend die Wahrscheinlichkeit der Los- 
l&sung, pro Elektron gerechnet, ahnimmt. Zwischen v g und v 0 -W 0 /h 
wird ein Maximum der photoelektrischen Ausbeute vorhanden sein 1 ). 
Wie die Tabelle 8 zeigt, liegen die beobachteten Maxima bei der Wellen- 
lange A max; etwa in der Mitte zwischen und A 0 . Theoretisch quantita- 
tiv berechnete Maxima stimmen mit den beobachteten gut xiberem. 

Die Theorie des Oberflacheneffekts ergibt das Resultat, daB ftir eine voll- 
kommen glatte Oberflache ein aufierer photoelektrischer Effekt versch win- 
den wiirde, wenn die Komponente des elektrischen Vektors der Licht- 
schwingung senkrecht zur Obeiflache Null ist. Vollkonunen glatt bedeutet 
in diesem Zusammenhang die Abwesenheit von UnregelmaBigkeiten, die 
mit der Wellenlange der Strahlung und der de Broglie-Wellenliinge 2 ) der 
Photoelektronen vergleichbar sind. Letztere GrttBe ist im vorliegenden Fall 
von der GrttBenordnung 1 A, also mit den durch die Atomstrukturbewirk- 
ten XJnebenheiten vergleichbar. Infolge der bei Bestrahlung mit Licht im 
visuellen und photographischen Strahlungsbereich durclischnittlich relativ 
kleinen Geschwindigkeiten der Photoelektronen ist die der Geschwindigkeit 
umgekehrt proportionate de Broglie-Wellenliinge noch so groB gegcnuber 
den XJnebenheiten optisch vollkommener Flachen, daB cin VcktoreinfillIJ 
des auBeren photoelektrischen Effekts noch sehr deutlich vorhanden ist. 
Bei Bestrahlung mit dem fernen Ultraviolett ist die durchschnittliche 
Geschwindigkeit der Photoelektronen viel grttBer, die de Broglie-Wellcn- 
lange entsprechend viel kleiner. Die durch die atomare Struktur ge- 
gebenen XJnebenheiten sind dann gegeniiber der de Broglie-Wellenliinge 
so groB, daB der VektoreinfluB stark reduziert wird. Der Volumeneffekt 
zeigt keinen ausgepragten VektoreinfluB. Bei den schweren Metallen, wo 

*) Man vergleiche hierzu das analog© Zustandekommen oinoH Maximums des 
kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten in Gason hoher Temperatur, Hioho ctwii 
Handbuch d. Astrophysik Bd. 7. Berlin 1936. S. 214. 

2 ) Vgl. dieses Handbuch, Erganzungswerk Bd. 2. Leipzig 1935. 
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der Volumeneffekt wesentlich ist, und wo ferner die Grenzwellenlange 
im fernen Ultraviolett liegt, wird man keinen VektoreinfluB erwarten, 
in tibereinstimmung mit den Beobachtungen. 

Die photoelektrische Ausbeute bei A max ergibt sich nach der Theorie 
als von der GrOBenordnung e 2 /hc mal der dem Quantenaquivalent 
1 Elektron pro 1 Lichtquant entsprechenden Ausbeute. Dies entspricht 
im visuellen Wellenlangenbereich etwa 10~ 3 Coulomb pro cal. 

Die dargestellte Theorie gilt nicht mehr im Fall einer nur wenige Atome 
dicken Schicht adsorbierter Alkaliatome, wie die S. 881 besprochene. 
Eine solche Schicht darf naherungsweise als ein zweidimensionales Gitter 
behandelt werden. Eine entsprechend durchgefiihrte Theorie macht die 
hohe Empfindliehkeit solcher Schichten verstandlich. Auch der beob- 
achtete Vektoreinflu(3 des photoelektrischen Effekts in diesem Fall er¬ 
gibt sich aus der Theorie. Im allgemeinen sind die Verhaltnisse jedoch 
konipliziert, indem die Lichtintensitat in der hochempfindlichen Schicht 
von den optisehen Eigenschaften der Unterlage abhiingt. 

Die bei Bestrahlung eines metallischen Leiters reflektierte Strah- 
lung bewirkt naturgemaB keine LoslOsung von Photoelektronen, sondern 
nur die eindringende Strahlung. Gibt man jedoch der photoelektrisch 
wirksarnen Schicht ungofahr die Form eines schwarzen KOrpers, so dringt 
der grOBto Teil der reflektierten Strahlung, unter IJmstanden nach meh- 
reren Reilexionen, doch schlioBlich in den Loiter ein und ruft einen ent¬ 
sprechenden Photostrom hervor. 

§ 2. Die Photozelle. 

Elstbr und Gbitrl 1 ) hnben Photozellen fin* photometrischo Zwocke 
konstruiert und zu hoher Vollkornmenhcit cntwiekelt. Abb. 40 zeigt 
schernatisch eine Photozelle nach Elstbr und 
oder Quarzbehaltcr in der Form einer Kugel 
mit zwei Ansatzen ist innen mit einer Silber- 
schicht iiberzogon. Nur ein kleines rundes Fen- 
ster von etwa 1 cm Durchmesser ist offen ge- 
lassen. Die Silberschieht ist aufderdem Fens ter 
entgegengesetzten Halbkugel mit einer licht- 
elektrisch empfindlichen Schicht beschlagen. 

Diese besteht aus einem hydrierten Alkalimetall, 

*) J. Elsteh und H. Ckitei,, Wind. Ann. 48, 344, 

625. 1893; Physik. Z. 11, 257. 1910; 12, 609. 1911; 14, 

741. 1913. 

2 ) R. Fleischer und H. Teichmann, Dio lichtolok- 
trische Zelle. Dresden und Leipzig 1932. S. 106. 


CrElTKL. Der UviolglaH- 



Abb. 40. Pliotozollo naoli 
Elster und Geitel (horge- 
stollt von Giinthor & Toget- 
meyer, Braunschweig) 2 ). 
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Natrium, Kalium, Rubidium oder Caesium. Die Alkalischicht ist 
mit einer an dem oberen Ende des einen Ansatzes angebrachten Pol- 
schraube elektrisch verbunden. Die ringformige Anode wire! (lurch das 
obere Ende des zweiten Ansatzes eingefuhrt. Auf dor AuBenseitc des 
Glasbehalters sind Schutzringe angebracht, die mit einer auf dem einen 
der beiden Ebonithalter angebrachten Polschraube verbunden sind, so 
daB sie leicht geerdet werden kGnnen. Die Schutzringe sind so urn den 
Anodenansatz angebracht, dafi sie KriechstrOrae auf der (dasoberllache 
zwischen Kathode und Anode verhindern. 

Bei Vakuu mzellen ist der Glasbehalter bis auf etvva 10 bis 10 nun 
evakuiert. Gasgefiillte Zellen enthalten ein Edelgas, im allgemeinen 
Argon, unter einem Druck von einigen Milliinetern. Die Gasful lung be¬ 
wirkt eine Verstarkung des Photostroms, wie unten niiber ausgeliihrt 
werden soil. 

Die eben beschriebene Konstruktion hat folgende Vorteile. Durch Aus- 
bildung der Zelle in der Form eines schvvarzen Korpers (naeb Ponn und 
Pringsheim) erreicht man, daB an der licditcmpfindlichen Schicht rellek- 
tiertes Licht diese zum grOBten Teil wieder triftt und sehlieBlieh in die 
lichtempfindliche Schicht eindringt. Das Uberziehen des lunern des Glas¬ 
behalters mit einer Silberschicht bewirkt, daB das clekt rische Potential 
tiberall wohldefiniert ist. Es bewirkt forncr, daB kleine IhiregelmaBig- 
keiten (Risse) in der Alkalischicht unschadlich sind, wahrend sonst iso- 
lierte Partien entstehen konnten. Zur vollkommeium Erreicbung des 
erstgenannten Zwecks hat (Joluschmidt 1 ) auch das Penster mit einer 
(durchsichtigen) Metallschicht iiberzogen. In einer z. Ik nm* ball) mit 
einer leitenden Schicht uberzogenen Zelle bilden sieh Ixd Best Tabbing der 
Zelle allmahlich stOrende elektrisehc Wandladungen a us. 1 lierdurch ent¬ 
stehen Nachwirkungseft’ekte. Uviolglas und Quarz sind schr gate elck- 
trische Isolatoren. Die Benutzung von Ansatzen fiir die Ausfiilimng der 
Anode und der Kathode bewirkt, daB die Glasstrecke zwischen Anode 
und Kathode groB ist. Der elcktrisehe Wider,stand zwischen Anode und 
Kathode kann deshalb durch Beaehtung gewisser YorsichtsmaBrcgchi 
(vgl. § 4) sehr hoch gemacht werden. 

Die Art der Herstellung gasgcfiillter Photozellen nach Elstkk und 
Geitel veranschaulicht Abb. 41. Zuniichst win I der kugelfbrmigc (das- 
behalter mit dem Anodenansatz hergestellt, innen bis auf ein Kenstcr ver- 
silbert und mit den erforderlichcn elektrisehen Verbindungen verschcn. 
Der Glasbehalter tragt noch zwei Ansatzrohre mil (km Absclunelzstellen 
S l5 S 2 und S 3 . Das Alkalimetall R wird in a angebracht. P ist cin mit 
adsorbiertem WasserstofE beladener Palladiumdraht, der beim Erwar- 


*) H. Goldschmidt, Z. i. InstTkdo. 51, 417. 1 031 - 


III. Kap. § 2. Die Photozelle. 


887 


men Wasserstoff abgibt. Der durch die Hahne H 2 unci H 3 abgeschlos- 
sene Kolben E enthalt das Fiillgas (Argon). T ist eine Phosphorsaure- 
anhydrid enthaltende Trockenkugel. Der Kolben 0 enthalt Calcium. 
G ist ein zur Kontrolle des Gasinhalts dienendes GeiQlerrohr. Mit Hilfe 
einer Diffusionspumpe wird von a bis zur Pumpe hohes Vakuurn her- 
gestellt. Sodann wire! das Alkali nach b destilliert und das Ansatzrohr 
bei S x abgeschmolzen. Das in dieser Weise gereinigte Alkali wird 
hiernach auf die Silberschicht auf der Innenseite der Zellenwand destil¬ 
liert. Durch leichtes Erwarmen treibt man die Alkalischicht von der 
Anode und vom Fens ter und dessen Umgebung fort. Gleichzeitig wird 



gepumpt, so dab der aus dem Alkali freiwerdende WassorstolT fortge- 
schallt wird. Jetzt wird der Hahn H, gesch lessen. Dureh Erwiirmen des 
Palladiumdralits wird Wasserstoff in die Zelle hiiuundilfundiert. Den 
WasserstolTdruck kann man mit Hilfe des Iiahns 11, regulieren, indem 
man die Pmnpe arbeiten labt. Zwisehen der Anode und der Kathode 
der Zelle ist vorher liber einen Nehutzwiderstand von einigen Tausend 
Ohm eine Spamming von 200-400 Volt gelegt worden. Wenn der Wasser- 
st(>ITdruck geniigend groli geworden ist, setzt eine (dimmentladung zwi¬ 
schen Anode und Kathode ein. Die Glimmentladung in der Wasserstolf- 
atmosphare bewirkt, dal] sieh eine kolloidale Alkalihydrid-Oberflaehen- 
sehicht bildet. Es treten hierbei die S. SSI erwahnten charakteristischen 
harbungen auf. Die Farbung soil mogliehst gleiehformig und tief aus- 
fallen. Die (dimmentladung darf aber nieht langer als einige Minuten 
dauern, da sonst Zerstaubung des Kalinins eintritt, was sieh (lurch eine 


J ) Nadi Handbudi d. Astrophysik, Hd. 2, I. HaltV. Berlin 102!). S. ‘{95. 
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Dunkelfarbung der Zellenglaswand bemerkbar macht. Jetzt wird der 
Hahn H x wieder geOffnet und der Wasserstoff abgepumpt. Das Edelgas 
■wird durch Offnen der Hahne H 2 und H 3 zugelassen. Wasserstoff- und 
Stickstoffverunreinigungen des Fiillgases werden durch das gegliihte 
Calcium absorbiert. Die Fiillung der Zelle mit dem gereinigten Edelgas 
bis zu einem passenden Druck (einige Millimeter) geschieht durch Offnen 
des Hahns H x . SchlieBlich wird die fertige Zelle bei S 3 abgeschmolzen. 

Wegen anderer Verfahren zur Herstellung von 
Photozellen, insbesondere fur das Rot sensibilisierter 
Zellen, vergleiche man eine Monographic von Flei¬ 
scher und Teichmann 1 ). 

Bei dem Gebrauch als photometrisehes MeBinstru- 
ment wird die Photozelle an einen Schutzwiderstand 
von mindestens etwa 10000 Ohm unter passender 
Spannung gelegt und mit dem zur Messung des Photo - 
stroms dienenden Instrument verbunden (vgl. § 3). 
Den einfachsten Fall, daB ein Galvanometer zur 
Strommessung benutzt wird, illustriert schematised! 
Abb. 42. Die zu photometrierende Strahlung wird auf das Zellenfenster 
geleitet. Der Photostrom ist bei konstanter spektraler Zusammensetzung 
der Strahlung der pro Sekunde in die Zelle gelangenden Strahlungs- 

energie proportional. 

Bei Vakuumzellen stoigt dor Photo¬ 
strom bei konstanter licstrahlung mit der 
angelegten Spannung, bis die S a 11 i g u n g s - 
spannung erreicht wird. Fur Spanmmgen 
liber der Sattigungsspannung ist der Photo¬ 
strom von der Spannung unabhangig. Dio 
Photostrom-Spannung-Kurve, die Gha- 
rakteristik der Zelle, hat die in Abb. 43 
gezeigte Form. Die Sattigungsspannung 
betragt je nach der Form und dem Ab- 
stand der Elektroden 20 bis 200 Volt. Ks 
empfiehlt sich, bei eincr Spannung, die 
etwas grOBer als die Sattigungsspannung ist, zu arbeiten, nieht nur utn 
die maximale Empfindlichkeit zu erhalten, sondern aueh, mn Seliwan- 
kungen der Empfindlichkeit mit der Zellenspannung zu vermeiden. 

Bei gasgefiillten Zellen hat die Charakteristik einen ganz anderen 
Verlauf. Sobald die Zellenspannung die Tonisierungsspannung des Fiill- 

l ) R. Fleischer und H. Teichmann, Die lichtolektriHcho Zelle und ihre Hor- 
stellung. Dresden und Leipzig 1932. 



Abb. 43. Charakteristik oinor 
Vakuumzollo. 



Schaltungsschema 
einer mit einem Gal¬ 
vanometer verbun- 
denen Photozelle. 
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gases (16 Volt fur Argon) ubersteigt, bewirken die aus der Alkalischicht 
losgelOsten Elektronen - der prim&re Photostrom - eine Ionisation 
von Ftillgasatomen. Die hierdurch erzeugten Ionen und Elektronen rufen, 
durch die angelegte Spannung beschleunigt, eine weitere Ionisation her- 
vor. Die so gebildeten Ionen gelangen auf die Kathode, die Elektronen 
auf die Anode. Der resultierende Strom ist gegeniiber dem prim&ren 
Photostrom verstarkt. Die durch das Fiillgas bewirkte Verstarkung 
wachst mit der angelegten 
Zellenspannung. Die Charakte- 250 
ristik erh&lt dadurch eine Form 
wie in Abb. 44. 

Wird die Spannung liber 200 
einen gewissen Wert, das Ent- 

ladungspotential (auch 
Glimmspannung), vergrO- 
Bert, so setzt eine leuchtende 750 
Entladungein. Das Entladungs- 
potential betragt je nach der 
Elektrodenform und dem Druck 
des Fullgases 100 bis 300 Volt. ^ 

Der Schutzwiderstand bewirkt, bo 
daB die Zello durch die leuch- ^ 
tende Entladung im allgemei- so 
nen nicht zerstOrt wird, jedoch w 
andern sich die Eigenschaften ^ 
einer Zello stark, so daB man 10 
eine VergrOBerung der Span- i 
nung (iber das Entladungs- 
potential mOglichst vermeiden < 
wird. Z 11 diesem Zweck ver- 
grOBert man die angelegte Spannung langsam, zuletzt in Schritton von 
2 Volt. Bei starker Anniiherung an das Entladungspotontial wird die 
Oharaktcristik sehr steil. Als praktische Regcl bonutzt man oft, daB die 
Spannung so lange vergrOBert wird, bis der Photostrom boi Vcrmehrung 
der Spannung uni 2 Volt eine Zunahme von 50% zeigt. Die Spannung 
liegt dann etwa .10-20 Volt unter dem Entladungspotential, und die Ver- 
starkung des primaren Photostroms betriigt etwa 100. 

Es ist mOglich, noch naher an das Entladungspotential heranzugehen 
und z. B. eine lOOOfache Verstarkung des primaren Photostroms zu er- 
reiohen. Wegen der dann auftretenden Phanomene vergleiche man S. 912. 

>) Z.f. Phys. 38, 394. 1926. 
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Als allgemeine Regel gilt, daB man bei gasgefiillten Zellen, zumal in 
der Nahe des Entladungspotentials, starkere Beleuchtungen vermeiden 
soli. Sind die Photostrijme grOBer als 10” 11 Ampere, so arbeitet eine gas- 
gefiillte Zelle im allgemeinen nicht ganz zuverlassig. Die Zahl der Ionen 
und Elektronen im Fullgas ist dann so groB, daB die Wiedervereinigung 
der Ionen und Elektronen eine merkliche Rolle spielt, wodurch Abwei- 
chungen von der Proportionalitat zwischen primarem und verstarktem 
Photostrom und folglich von der Proportionalitat zwischen Bestrahlung 
und verstarktem Photostrom auftreten. Auch kttnnen sich stOrende 
Ionenschichten bilden (vgl. S. 915). Bei der Photometrierung starkerer 
Lichtquellen wird man deshalb Vakuumzellen, in denen keine solchen 
StGrungen vorhanden sind, den gasgefiillten Zellen vorziehen. 

Eine Abschatzung der absoluten Empfindlichkeit der Photozellen 
gegeniiber Fixsternen erhalt man folgendermaBen. Ein Stem der GrflBen- 
klasse 0 m hat eine absolute Intensitat von 3-.10” 13 cal crn~ 2 see” 1 (vgl. 
S. 838). Die photoelektrische Ausbeute betragt fur hydrierte Alkalizellen 
bei der Wellenlange des spektralen Empfindlichkeitsmaximums etwa 
10“ 2 Coulomb cal” 1 . Die mittlere Ausbeute hangt von der Intensitats- 
verteilung im Spektrum des Sterns ab. Fur einen A-Stern ist sic l>ei ciner 
Kaliumzelle etwa 3-10” 3 4 Coulomb cal” 1 . Die Fixsternstrahlung werdc mit 
Hilfe eines Objektivs des Durchmessers o auf die Zelle konzentriert. Die 
Zelle empfangt dann von einern Stern 0. GrOBenklasse 

3 ■ 10” 13 • 71 o 2 cal sec” 1 , 

4 

und der entaprechende ]>rimiire Photostrom wird 

7- 1()~ 1B • o a Ampere. 

Im folgenden soil mit einern den Erfahrungen mit guten Zellen ent- 
sprechenden Wert fiir den primaren Photostrom fiir einen A-Ntern der 
0. GroBen'klasse gerechnet werden: 

lvl0- 15 -o 2 Ampere. (7) 

In einer gasgefiillten Zelle, die unter einer solchen Spannnng steht, 
da8 die Verstarkung 40 betragt, wird der Photostrom 

4-1() 14 -o 2 Ampere. (8) 

Ein mittleres Objektiv von 25 cm Offnung giht hiernaeli fiir einen Stern 
0. GrOBe den Photostrom 2,5-lO" 11 Ampere, fiir einen Stern 10. GrOlicn- 
klasse 2,5-10“ 15 Ampere. Der letztgenannte Strom ist noeh sehr gut inell- 
bar (vgl. S. 897). Erheblich kleinere StrOme sind noeh lcidlieh moBbar. 
Fur ein Objektiv von 250 cm Offnung ergibt ein Stern 15. GrOBenklasse 
den Photostrom 2,5-10- 15 Ampere. 
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Vergleicht man diese Zahlen mit den Empfindlichkeitsangaben fur 
Bolometer (vgl. S. 839), Thermoelement (vgl. S. 857) und Radiometer 
(vgl. S. 875), so sieht man, daB die Photozelle diese Instrumente an 
Empfindlichkeit um mehrere GrOBenordnungen ubertrifift. 

Die spektrale Empfindlichkeit von Alkalizellen geht aus Abb. 38 
hervor. Fur Natriumzellen liegt das Empfindlichkeitsmaximum im Ultra- 
violett bei etwa 3400 A, fur Kaliumzellen im Violett bei 4400 A, fur 
Rubidiumzellen bei 4800A und fiir Caesiumzellen bei 5300A. Mit Hilfe 
dieser Zellen kann der ganze Spektralbereich von 3000 A bis etwas uber 
6000 A erfaBt werden. 

Bis jetzt sind meist Kaliumzellen fiir astronomische Beobachtungen 
benutzt worden. Mit diesen wird ungefahr der normale photographische 
Wellenlangenbereich erfaBt. Die Caesiumzellen bilden eine wichtige Er- 
ganzung, sind aber in der Praxis etwas unbequemer wegen des niedrigen 
Schmelzpunktsdes Caesiums (25° C). Es bilden sich in Caesiumzellen leicht 
Niederschlage auf der isolierenden Glasfiache zwischen Anode und Ka¬ 
thode, so daB ein tJberkriechen von Ladung stattfindet, das sich als 
Dunkelstrom (vgl. S. 906) bemerkbar macht. 

Zellen mit einer rotsensibilisicrten Caesiumschicht (vgl. 8.881) sind von 
groBer Bedeutung, indem sie lichtelektrische Messungen im Rot und 
Ultrarot ermOglichen. Dio handelsiibliehen teehnisohen Zellen dieser Art 
kornmon jedooh fur sehwachere Lichtc]ueIIon nieht in Botraeht. Dio 
Isolation ist nieht hoch und die DunkelstrOme wind orhcblich, so dali 
PhotostrOme unter 10~ n Ampere im allgemeinen nieht wohldeliniert und 
meBbar sind. Hall 1 ) hat mit sehr sorgfaltig hergostellten sensibilisiorton 
Caesiumzellen gute Resultateerzielt. Zur Verminderimgdes Dunkolstroms 
wurde die Zelle mit Kohlensauroschnee gekiihlt. Ms konnton so noeh 
PhotostrOme von 10 14 Ampere sicher gemessen worden. Lonnie 2 ) be- 
gegnote mit einer ah n lichen Zolle Sehwierigkeiton, indem die Konstanz 
der Zelle zu wiinschon libriglieB. 

Vakuumzellen sind praktiseh triigheitslos. Hoi gasgofiillten Zellon 
ist cine Traghoit vorhandon, die von der (Josephwindigkeit, mit der dio 
Stolhonisieningsprozesse verlaufon, abhangt. Die Tragheit wiiehst mit 
dem Verstarkungsfaktor. Hie ist von dor CrOBonordnung 10 4 bis 10 3 see 
und spielt im allgemeinen bei astronomisohen Anwendungen keine Hollo. 

Im folgenden Paragraphen sollen die Methoden zur Messung des Photo - 
stroms besproehen werden. In § 4 werden die vollstandigon photooloktri- 
schen Photometer und ihre Fehlerquellen behandelt. 

*) J. 8. Hall, Proc. Nat. Acad. Wash. 18, 385. 1932. 

2 ) F. Lohle, Z. f. Astrophys. 6, 293. 1933. 
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§ 3. Methoden zur Messung von Photostromen. 

PhotostrOme bis herab zu 10 -9 bis 10 -10 Ampere kOnnen noch bequem 
galvanometrisch gemessen werden. Aus dem S. 890 Erwahnten folgt, 
daB die galvanometrische MeBmethode fur genaue Messungen nur bei 
Vakuumzellen in Frage kommt. Bei den schwacheren, mit Galvanometer 
meBbaren StrOmen wird man im allgemeinen ein Galvanometer mit 
hohem Widerstand benutzen. Die Stromempfindlichkeit wiLchst etwa wie 
die Quadratwurzel aus dem Widerstand (vgl. S. 825), wahrend der 
Photostrom von dem Widerstand des Galvanometers bis zu den hOchsten 
vorkommenden Werten fast unabhangig ist. Beispielsweise erzeugt ein 
Strom von 10 -8 Ampere liber ein Galvanometer mit einem Widerstand 
von 10000 Obm einen Spannungsabfall von 10 -4 Volt. Um diese GrOBe 
wird die an der Zelle liegende Spannung vermindert. Bei einer angelegten 
Spannung liber der Sattigungsspannung der Vakuumzelle (vgl. S. 888) wird 
hierdurch nur eine ganz verschwindende Stromabnahme bewirkt. Anders 
ausgedriickt, der innere Widerstand der Zelle ist so hoch, daB der auBere 

Widerstand des Galvanometer- 
kreises vergrdBert werden kann, 
ohne daB der Strom merklich 
abnimmt. 

Aus den S. 890 angefiihrten 
Daten liber die Empfindlichkeit 
der Photozellen geht hervor, daB 
man mit der Kombination Va¬ 
kuumzelle - Galvanometer nur 
hellere Liehtquollen, wie etwa 
die Sonne und kiinstliche Licht- 



Messung von Photostrdmon mit hoch- 
ohmigem Widerstand und Eloktrometor. 


quellen, photomctrieron kann. 

Bei dem auBerordentlich hohen inneren Widerstand der Photozellen 
eignen sich zur Messung schwacher PhotostrOme die elektrometri- 
schen Methoden 1 ) besonders gut. Abb. 45 zcigt sehcniatiseh die An- 
ordnung zur Messung von PhotostrOmen mit Hilfe eincs hoch oh migen 
Widerstands in Verbindung mit einem Elektrometer. Der Photo¬ 
strom i p erzeugt liber dem hochohmigen Widerstand R einen Spannungs- 
abfall Rip. Dieser wird mit Hilfe des Elektrometers gemessen. Der Span¬ 
nungsabfall Ri p bewirkt eine entsprechende Vermindcrung dor an der 
Zelle liegenden Spannung e p . Hierdurch wird eine Abnahmc des Photo- 
stroms hervorgerufen: 

t Git) , 0I» ~ . 

(9) 


dip- -^dep —^>'R ip 


>) Vgl. G. Hoffmann, Handbuch d. Exporimontalphyaik Bd. 10. Leipzig 1030. 
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Der Faktor ai p /ae p mifit die Steilheit der Charakteristik der Zelle 
(vgl. S. 888) fiir die betrefEende Bestrahlung und angelegte Spannung. 
Der innere Widerstand R p der Zelle wird als Reziprokwert der Steil¬ 
heit definiert: i 

R p’ai7/ai;- (10) 


Nach dieser Definition folgt 

dlp ” ~ Rp lp ’ (11) 

Solange der aufiere Widerstand R klein ist gegen den inneren Wider¬ 
stand der Zelle R p , ist die betrachtete Wirkung klein. Der innere Wider¬ 
stand R p nimmt mit wachsender Bestrahlung und mit waohsender An- 
naherung an das Entladungspotential ab. Wird an dem Purikt der 
Charakteristik gearbeitet, an dem eine Spannungsanderung von 2 Volt 
eine Anderung des Photostroms um 50% bedeutet (vgl. S. 889), so gilt 
naherungsweiae 

°*I' AOJ A T7„U-1 /1t»\ 


und folglich 


-0,2i p Ampere Volt -1 
R„ - Ohm, 


wenn der Strom in Ampere gemessen wird. Die Anderung des Photo¬ 
stroms wird dann nach 01. (11) und (13) 

di p —0,2Ri*. (14) 

Es ist hieraus ersichtlich, daB der betrachtete Effekt eine Abweiohung 
von der Proportionalitiit zwischon Bestrahlung und Photostrom bewirkt. 
Vorlangt man, daB die relative Anderung des Photostroms numerisch 
kleinor als 1% sein soil, d. h. 


so muB 


|<li„|< O.Oli,,, 
Ri„< 0,05 Volt 


sein. Das Elektroineter muB also so ompfindlich sein, daB os Rpannungen 
unter 0,05 Volt mit der erforderlichen (lenauigkoit zu messon gostattot. 
Bei eine in Photostrom von 10 12 Amporo darf nach (II. (10) dor hoch- 
ohinigo Widerstand R hOehstcns B-10 l0 Ohm bctragon. 

Arboitet man an einom Punkt dor Zellcnoharaktoristik, der nicht so 
nahe am Entladungspotential liegt, so wird It,, grOBor, und Ri„ darf 
entsprochend grOBcr gcwiihlt wordon. Andorcrscits wird man unter Um- 
standen auch eine grftBore relative Anderung des Photostroms als 1 % 
zulassen kOnnen, z. B. wenn das Elektroineter odor dio Photozolle als 
Nullinstrument benutzt wird (vgl. untcn), so dali die betrachtete Wir¬ 
kung immer dieselbe ist und ohne EinfluB auf das Resultat der Mes- 
sungen bleibt. 
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Abb. 46 zeigt schematisch eine Anordnung zur Messung von Photo- 
strOmen mit Hilfe der Widerstand-Elektrometer-Methode, bei der das 
Elektrometer als Nullinstrument benutzt wird. Die zu messende Span- 
nung liber dem Widerstand R wird mit Hilfe der gezeigten Kompensations- 
einrichtung (oder bequemer einesKompensationsapparates)kompensiert. 
Das Elektrometer soil hierbei zur Nullstellung zuriickkehren. Die gesuchte 
Spannung ist numerisch gleich der mit der Kompensationsanordnung 
eingestellten Spannung tiber dem Widerstand r. Bei dieser Schaltung 
braucht man keine Proportionality zwischen Elektrometerausschlag und 
Spannung zu fordern, Schwankungen in der Elektrometerempfindlichkeit 

sind ohne EinfluB, und 
sehlieBlich ist bei der Mes¬ 
sung die an die Zelle ange- 
legte Spannung unabhangig 
vom Photostrom. Die be- 
H! sehriebene Komponsations- 
3 " anordnung wurde von Ro¬ 
senberg in Hoinom Elek- 
tro -Mikrophotomotor (vgl. 
S. 716) benutzt. 

Wenn man, tun immer 
schwachero Photostrbme 
messen zukttnnen, den Widerstand R immer mehr stcigcrt, ho wird die 
MeBanordnung immer triiger. Dies geht aus der folgenden Uberlegung 
hervor. Die durch die Photozclle hindurehgehende Ladling flieBt toils 
tiber den Widerstand R ab, teils ladt sie die Kapazitiit (! dos Systems 
Elektrometer und Photozelle nebstVerbindungsdrahten auf. Die Anderung 
der Aufladung q der Kapazitiit C wiihrend dcs Zcitintorvalls dt betriigt 

dq -i p dt“i l{ dt, (17) 

wenn i K den Strom im Widerstand R bedcutet. Dio hiorduroh bewirkto 
Anderung der tiber die Kapazitiit liegenden Spannung o ist 

1 


x ^Erie 

Abb. 46. Komponsationsmothodo 
zur Messung von Photostromon mit hochohmigom 
Widerstand und Kloktromotor. 


<IO" ( ,dq. 


(IS) 


Der (lurch den Widerstand R abfliellende Strom ist andororseits (lurch 
e und R gegeben: 


hi ~ e /H • 


( 16 ) 


Aus 01. (17) und (18) folgt, indem i p als zeitlioh konstant vorausgosotzt 

-- IdiK 


d a e 
dt a “ _ (i dt 


(20) 
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und hieraus mit Hilfe von Gl. (19) 

d s e 1 de 

dt* RC dt’ ( 21 ) 


Es seize die Bestrahlung und folglich der Photostrom L 

zur Zeit t - 0 

ein. Fur t - 0 ist dann 

(e)t-o-O 

(22) 

und naeh Gl. (19) 

(in)t«o " 0 . 

(23) 

Aus Gl. (17) folgt 

(atLo-v 

(24) 

und aus Gl. (18) und (24) 

/de\ 1 . 



Wt-o" C 1 "' 

(25) 


Die folgende Lttsung von 01. (21) geniigt den Anfangsbedingungen 
Gl. (22) und (25): e -Ri p (l-e-Wi«i). (26) 


Dieae Gleichung zeigt, daft der Endwert der vorn Elektrometer ange- 
zeigten Spannung, (e) ti->>00 - Ri p , asyinptotiach erreieht wird. Mit dem 
Ablauf einea Zeitintervalla gleich der Zeitkonatanten R(J dea betraeh- 
teten Stromkreisea naeh dem Einactzen der Eeatrahlung betriigt die 
Spannung Ri p (1-1/e), d. h. 63% dea Endwerta. 

Die folgende Tabelle zeigt die Geaehwindigkeit, mit der der Endwert 
erreieht wird. 


t/R(! 


Tuholle 0. 

6 12 3 4 f> 0 

6 63 86 Of) 08,2 1)0,3 00,8 «/o <l<*a MndworU 


Die Kapazitiit einer Photozelle betriigt im allgemeinen einige Zenti- 
mcter. Eiir die in Erage kommenden Elektrometer betriigt die Kapazitiit 
gewOhnlieh etwaa mehr, z. Ik 5 em. Man kann damit reehnen, dalJ die 
(kiaamt kapazitiit 0 dea Systems Zelle-Elektrometer-Verbindungsdraht 
bci zweckmiiliiger Anbringung dea Verbindungadrahta etwa 10 em be¬ 
triigt. Ea anil im folgenden mit 0 10 11 Earad, d. h. 0 em, gereehnet 

werden. 

Wird R 10 ,() Ohm gewahlt, ao iat ltd O'M, der Endwert der Spannung 
wird also in etwa einer halben Sekunde praktiaeh vollkommen erreieht. 
Eine Triighoit. dieaer GrOlio fiillt bei elektrometrisehen Meaaungen wenig 
ina Gewieht. Iat R l() n Ohm, ao betriigt die ''Friighoit mehrere Sekunden. 
Ea wird sieh infolgedeaaen im allgemeinen nieht empfehlen, mit R hfther 
ala etwa 10 n Ohm zu gehon. 

Mit den bei der betraehtoten Metbode gewOhnlieh benutzten Eloktro- 
metern (Einfadenclcktrometer naeh Wolf, LiNDKMANN-Elektrometer, 
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vgl. Tabell© 10, S. 897) kann man noch mit einer Gtenauigkeit von 1% 
Spannungen bis herab zu 0,01 bis 0,1 Volt messen. Es ist ersichtlieh, daB 
dies© Method© fur PhotostrOme bis herab zu 10“ ia -10’" 13 Ampere in 
Betracht kommt. 

Fur noch schwachere PhotostrOme wird im allgemeinen die Auf lade - 
methode benutzt. Abb. 47 zeigt das Prinzip dieser Method©. Die Anode 

der Photozelle ist mit dem Elektro- 
meter verbunden. Mit Hilfe des Er- 
dungsschalters S kann das Elektro- 
meter geerdet werden. Bei den Mes- 
sungen sind Anode und Elektrometer 
isoliert. Die bei der Bestrahlung auf 
die Anode gelangende Ladung flieBt 
nicht ab. Sie ladt die Gesamtkapazitat 
des Systems Zelle-Elektrometer auf. 
Die vom Elektrometer angezeigte Spannung wachst entsprechend. Ist 
der Photostrom i p und flieBt (bei vollkommener Isolation des Systems 
Zellenanode-Elektrometer) keine Ladung ab, so gilt fur die Aufladung 
q der Kapazitat C [vgl. Gl. (17)] 



Abb. 47. Messung von Photostromen 
nach der Auflademethode. 


dq -ipdt. 


( 27 ) 


Folglich ist die Anderung der vom Elektrometer angezeigten Spannung 
durch die Gleichung ^ 

dt 


C lp 


(28) 


gegeben. Die Spannungsanderung pro Sekunde ist ]>roportional dem 
Photostrom. [Es sei bemerkt, daB Gl. (28) aus 01. (20) hervorgeht, wenn 
man differentiiert und den Grenziibergang R -*<*> vornimmt]. 

Zur Messung des Photostroms nach der Auflademethode wird also 
folgendermaBen verfahren. Die zu photometrierende Strahlung wird auf 
die Zelle geleitet. Nachdem die Erdung des Elektrometers aufgehoben 
ist, wird die Wanderung des Elektrometerzeigers (etwa des Fadenbildes 
eines Fadenelektrometers) beobachtet. Es wird, z. B. mit Hilfe einer 
guten Stoppuhr, die Aufladezeit At, die fiir eine Wanderung des Elektro¬ 
meterzeigers zwischen zwei passend gewahlten Teilstriehen erforderlieh 
ist, gemessen. Bei bekannter Elektrometerempfindliehkeit ergeben sich 
in dieser Weise einander entsprechende Werte At und Ac. Bei bekannter 
Kapazitat C kann man sodann den Photostrom ermitteln: 

i p -C Ae/At. (29) 

Im allgemeinen kommt es nur auf die Verhaltnisse dor PhotostrOme 
an. In diesem Fall brauchen Elektrometerempfindliehkeit und Kapazitat 
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nicht bekannt zu sein. Beobachtet man Auflade zeiten fur das Wandern 
des Elektrometerzeigers durch die gleiche Strecke, so sind nach Gl. (29) 
die PhotostrOme umgekehrt proportional den Aufladezeiten, 
solange nur Elektrometerempfindlichkeit und Kapazitat konstant 
bleiben. Proportionality zwischen Elektrometerausschlag und Spannung 
braucht nicht gefordert zu werden. 

Soil eine MeBgenauigkeit von 1-2% erreicht werden, so sind Auflade¬ 
zeiten von mindestens 10 H zu messen, da im allgemeinen mit einer Un- 
sicherheit von mindestens 0?1 in dem gemessenen Zeitintervall gerechnet 
werden muB. Ferner muB zur Erreichung dieser Genauigkeit die vom 
Elektrometerzeiger durchlaufene Strecke mindestens 5-10 Skalenteile be- 
tragen, da die Ableseunsicherheit gewOhnlich mindestens 1 / 20 Skalenteil 
(unter Umstanden erheblich mehr) betragt. 

Die Empfindlichkeit der Auflademethode hangt von der nutzbaren 
Empfindlichkeit des Elektrometers, von der Kapazitat C des Systems 
PhotozeUe-Elektrorneter und von der maximal zulassigen Aufladezeit 
ab. Zur Ubersicht sind unten nutzbare Empfindlichkeiten einiger wichti- 
ger Elektrometer angefiihrt. 


Tabollo 10. 



Nutxharo 
lOIokl romotci- 
cnipMiKlllclikoJi 

Kapazitat in 

10 12 Farad 

Kinfadonoloktroinotor nach Wulk 

1 • Id » Volt, 

3,5 

LiNnuMANN-KIcktmmotor 

I -1(1 3 

5 

Dunntcnoloktmmotor nach Doliczalkk 

1 -10 4 

20 

(\>m rTON-lOIcktromotor 

I- 10 4 

10 

Duantonolektromot <t nach Hoffman n-Pfo am 

i,r>- lo 4 

5 

Vakimmdiiuntcnclcktromctcr nach Hoffmann 

r>- hi 5 

3 


Die Kapazitat (I kann im giinstigsten Fall gleieh 10 11 Farad gesetzt 
werden (vgl. obcn). In bezug auf die maximal verwondbaro Aufladezeit 
gilt, daB Aufladezeiten bis 2 Minuten im allgemeinen durohaus zuliissig 
sind. Unter Umstanden ist die zeitiiehe Konstanz der Apparatur so weit 
getrieben (vgl. hierzu S. 900), daB Aufladezeiten von 10-15 Minuten ver- 
wendet werden konnten, obne daB hicrdureh die nutzbare Flektrometer- 
empiindlichkeit dureh StOrungen herabgesotzt worden ware. 

Mit einer Elektrometerempfindlichkeit von 10 3 Volt pro Skalenteil 
und einer Systemkapazitat U von 10 11 Farad erreicht man bci einetn 
Photostrom von 10 15 Ampere mit einer Aufladezeit von 100 H nach 
Gl. (20) eine Wandcrung des Elektrometerzeigers von 10 Skalenteilen. 
PhotostrOme bis herab zu 1 O' 15 Ampere sind unter diesen Umstanden 
mit einer Genauigkeit von 1-2% mcBbar. 

Haiidb. (I. Uxt>oriineiituli>hynik, JJ<I. XXVI. 57 
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Nach Tabelle 10 ist eine 10-20 mal grOBere Elektrometerempfindlich- 
keit erreichbar. Die Aufladezeit kann 5-10mal grOBer ale soeben ange- 
nommen gewahlt werden. Auf diese Weise lassen sich noch StrOme von 
10” 17 Ampere mit einer Genauigkeit von 1-2% messen. Bei so kleinen 
PhotostrOmen treten allerdings besondere Verhaltnisse auf, die S. 912 
naher diskutiert werden sollen. Zur Erlauterung sei noch erwahnt, daB 
ein Strom von 1,6-10“ 19 Ampere, der noch nachweisbar ist, einem elek- 
trischen Elementarquantum pro Sekunde entspricht. 

Es geht aus dem Angefiihrten hervor, daB sich die elektrometrische 
Auflademethode zur Messung schwacher PhotostrOme in besonders hohem 
MaBe eignet. Die wesentlichsten Nachteile der Methode sind die relativ 
lange Zeit, die fur eine Einzelmessung in Anspruch genommen werden 
muB, sowie bei den empfindlicheren Elektrometern die etwae schwierigere 
Handhabung und die Notwendigkeit einer festen Aufstellung des Eiek- 
trometers. 


Wenn es auf schnelle Messung und auf Unempfindlichkeit gegentiber 
beliebigen Drehungen der Apparatur ankommt, wahrend sehr groBe 

Empfindlichkeit nicht erforderlich 
ist, verwendet man mit Vorteil 
ElektronenrOhren-Elektro- 
meter 1 ). Abb. 48 zeigt die Schal- 
tung zur Messung von PhotostrO- 
men mit Hilfe ernes Elektronen- 
rOhren-Elektrometers in Verbin- 
1' |,|M + J *Erdlz '' dung mit einem hochohmigen 

Widerstand (vgl. hierzu Abb. 45). 

Abb. 48. Moiling von Photo- n m i i ■ i ■ i j. • v 

. „ ., u , i . xxr , , . Der Photostrom i„ bewirkt eine An- 

atrOmen mit hochohmigom Widorstand 1 

und Elektronenrbhron-Elektroinf'ter. derun 8 Ri .> der Steucrgitterspan- 

nung der Rohre. Die cntsprechende 

Anderung des Anodenstroms wird mit Hilfe eines Galvanometers ge- 

messen. Ist die Rohre vorher geeicht, so ergibt sich Ri p unmittelbar 

aus der Anodenstromanderung. Hieraus ergibt sich der Photostrom bei 

bekanntem R. Sollen nur die Verhaltnisse von PhotostrOmen ermittelt 



werden, so braucht R nicht bekannt zu sein. 

Um mit hohem Ableitungswiderstand R arbeiten zu kOnnen, muB man 


*) H. Rosenberg, NatunviHH. 9, 359, 381. 1921. Von altcren Arbeiten H<‘ion go- 
nannt J. Kitnz, Physic. Rov. 10, 205. 1917; C. E. Pike, Physio. Hov. 13, 102. 1919. 
Wegen der hier diskutiorten Anordnungon mit holier (litteriHolation, kleinom 
Gitterstrom und Gitterableitungswiderstand vergleiche man Hausnkr, .Jaeger 
und Vahle, Wissensch. VerOff. Siomens-Konz. 2, 325. 1922 und den zuHummon- 
fassenden Bericht von R. Jaeger und A. Ktjssmann, Phywik. Z. 28, 645. 1927. 
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eine Spezialrflhre benutzen. Die Gitterisolation muB sehr hoch sein, so 
daB sie groB gegen R ist. Durch Ausfuhrung des Gitters durch einen 
besonderen Ansatz erreicht man Isolationen 

besser als 10 13 -10 14 Ohm. Hierdurch werden | . j 

auch die KriechstrOme zwischen Anode und mm * 

Steuergitter klein. Man vermeidet sie ganz, 
wenn man um den Gitteransatz geerdete I ; 

Schutzringelegt (vgl. S. 886). Der Gitterstrom jf ^ ; ; 

der RGhre und seine Anderung mit der | 

Gitterspannung muB sehr klein sein. Um i? | j 

dies zu erreichen, benutzt man Doppelgitter- fc riGHTl ,| , I 

rtthren, die mit einer Anodenspannung unter jl| 

5 Volt betrieben werden. Unter diesen Um- If ../j 

standen werden die Restgase in der Rohre s| THf j 

praktisch nicht ionisiert, und der Gitterstrom M 1131/1 

wird bei einer negativen Steuergitterspan- . f| jflj y 

nung von einigen Volt auBerordentlich klein, I fffflEjflMB 

z. B. kleiner als 10~ 13 -10~ 14 Ampere. Abb. 49 I 

zeigt eine DoppelgitterrOhre mit Spezialaus- 
fuhrung des Steuergitters. 

Auch ZweiplattenrOhren sind mit Vorteil 
als Rohrenelektrometer verwendet worden 1 ). 

Abb. 50 zeigt cine der in Abb. 46 wieder- 
gegebenon Anordnung entsprechende Modi- 
fikation der Schaltung in Abb. 48. Die zu II H 

messende Spannung Ri p wird mit Hilfe der 
Kompensationsanordnung kompensiert. Ge- j 
naue Kompensation ist dann vorhanden, 

wenn dan Galvanometer zur Auagangnstellung At,l> - , 4!) ' l > < >PI><' l Kitt,orr«hro 
. . . , , „ .. . , , \ mit Spo/jalaiisfimrung doH 

vor der Bestrahlung der Zelle zuruekgekehrt steuergitters 8 ) 

ist. Die Rohre wird also als 1 

Nullinstrumentgebrauchtund f~ UL* 


‘) (jI. on Pkkl, Aim. Physik 70, J \ j J \j~\7 -^ 

100. 11)23. I I pY 

2 ) (J. K. Mrtcamt und B. ,J. I Jz. 

Thompson, Physic. Rev. 36, 1400. \ _J 

1030. I>i<'i Vorarhcitcn fiir die Her- > 

HtellungdieserRtthre (KP 54 Plio- —1111111111-j——^- |l— Hp- 

tron-Rfthre), deren Clittorstrom “ + ~ 

nur 10 16 Ampere betragt, wind Abb. 50. KompensationHannrdnung zur Messung 
bosehrieben in A. W. Hull, Phy- von Photostrflrnen mit hoohohrnigem Widor- 
sics 2, 400. 1930. stand und Klektronenrahreu-Klektroinoter. 
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braucht nicht vorher geeicht zu sein. Die zu vergleichenden PhotostrOme 
verhalten sich wie die mitHilfe derKompensationsanordnung eingestellten 
Kompensationsspannungen. Der Anodenstrom wird kompensiert, so dafi 
gegebenenfalls eine hohe Galvanometerempfindlichkeit benutzt werden 
kann. Die Einstellung des Kompensationsstroms erfolgt bequem, wenn 
die Galvanometerempfindlichkeit mit Hilfe eines Shunts sukzessive ge- 
steigert werden kann. 

In Verbindung mit guten SpezialrOhren kOnnen sehr wohl Gitter- 
widerstande bis 10 11 Ohm benutzt werden. Die effektive Steuergitter- 
kapazitat der SpezialrOhren betragt einige Zentimeter wie bei den oben 
besprochenen Elektrometem. Man wird im allgemeinen mit einer Kapazi- 
tat C des Systems Photozelle-Steuergitter von etwa 10 -u Farad rechnen 
kOnnen. Widerstande von 10 11 Ohm bewirken eine Tragheit (vgl. S. 895) 
von einigen Sekunden, die im allgemeinen unschadlich sein wird. 

Mit guten SpezialrOhren erreicht man leicht eine nutzbare Spannungs- 
empfindlichkeit, die dadurch charakterisiert ist, dafJ die Spannungen fiber 
den Gitterwiderstand mit einer Genauigkeit von 10 3 -10 4 Volt gemessen 
werden kOnnen. PhotostrOme bis herab zu 10 12 -10 13 Ampere sind also 
mit einer Genauigkeit von 1% meBbar. 

Um die erwahnte Spannungsempfindlichkeit zu erroiehon, mull man 
ein ziemlich empfindliches Galvanometer im Anodenkreis verwenden. 
Die Steilheit der Charakteristik der SpezialrOhren botriigt in dem in 
Frage kommenden Gebiet negativer Steuorgitterspanmmg nur etwa 
10 _6 -10 -4 Ampere pro Volt. Damit mit einer Genauigkeit von 10 4 Volt 
gemessen werden kann, ist eine (1 al vanometeremplindliehkei t von 1 Skalen- 
teil pro 10 -8 -10 -7 Ampere erforderlich, wenn Zehntel Skalenteilegesehatzt 
werden kOnnen. Fiihrt man eine weitere Verstarkerstufe ein, so dall die Steil¬ 
heit der AusgangsrOhre grob ist, etwa 10 3 Ampere pro Volt, so kann 
man ein entsprechend weniger empfindliches Galvanometer benutzen. 

Wenn man vorsucht, die Spannungsomplindli(‘hkeit z. B. durch Wahl 
eines empfindlichen Galvanometers uber die orwiihnte Grenze binaus zu 
steigern, so machen sich zufiillige Sehwankungen des Anodenstroms be- 
merkbar. Hiordureh wird die Steigerung der Galvanometerempfindlieh- 
keit illusoriseh. 

Eine Reiho von IJrsachen bowirkt zusammen die erwiihnten StO- 
rungen des Anodenstroms. Dio Heizspannung und der Heizstrom sind 
kleinen Sehwankungen unterworfen. Aueh die (littervorspannung und 
die Anodenspannung schwanken. Ferner treten zushtzliehe kleine 
Sehwankungen der Emission des Gliihfadons auf, die aueh bid konstanten 
Betriebsbedingungen vorhanden sein wiirden (Flaeker-ElTekt) 1 ). Fremd- 

1 ) Vgl. W. iSchoti'Ky, Physic. Rev. 28, 74. 1920. 
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ladungen, die auf das Steuergitter und seine Zuleitungen auftreffen, rufen 
StOrungen hervor. Die durch die endliche GrOBe des elektrischen Elemen- 
tarquantums bewirkten statistischen Schwankungen des Gitterstroms 
rufen entsprechende Schwankungen der Gitterspannung hervor 1 ). SchlieB- 
lich bewirkt die W&rmebewegung im hochohmigen Widerstand einen 
schwankenden Spannungsuntersohied zwischen den Enden des Wider- 
stands (Johnson-Effekt) 2 ). 

AuBer den kleinen zuf&lligen Schwankungen ist im allgemeinen ein 
langsamer einseitiger Gang des Anodenstroms vorhanden, der, nachdem 
durch Anheizen der Rohre fur einige Zeit der thermische Zustand sta¬ 
tioner geworden ist, im wesentlichen auf der Wirkung der Abladung der 
Heizbatterie beruht. Dieser Gang kann bei langen MeBreihen ziemlich 
lastig sein. Mit Zwischenr&umen ist ein Nachregulieren der Kompensation 
des Anodenstroms erforderlich. Es muB gegebenenfalls darauf geachtet 
werden, daB die Charakteristik der Rohre sich gleichzeitig etwas fimdern 
kann. 

Ein Teil der erwahnten StOrungen kann durch zweckmaBige Kompen- 
sationsschaltungen eliminiert werden. Eine sehr vollkommene Kompen¬ 
sation der Schwankungen der Heizbatterie, Gitterbatterie und Anoden- 
batterie wird erreicht, wenn man zwei mOglichst gleiche Rohren gegen- 
einander schaltet, die mit denselben Batterien betrieben werden, und von 
denen die eine Rohre mit dem hochohmigen MeBwiderstand R verbunden 
ist. Mit diesen Schaltungen erreicht man namentlich eine sehr wesent- 
liche Reduktion des einseitigen Ganges deH Anodenstroms. Es soli hier 
nur auf einige Arbeiten der sehr umfangreichen Literatur iiber Kompen- 
sationsschaltungen hingewiesen werden 3 ). 

AlJgemein gilt, daB man, um die StOrungen des Anodenstroms mOg- 
lichst klein zu halten, fur die Rohrenheizung mit Vorteil eine Akkumu- 
latorenbatterie sehr hoher Kapazitat (z. B. 200 Ampcrestunden), fiir 
die (Jitter- und Anodenspannung Akkuntulatoren maBiger Kapazit&t 
benutzt. Hierdureh kann man die zufalligon Schwankungen des Anodon- 
stroms so weit herabdriicken, daB sic zufalligon Schwankungen dor 
Steuergitterspannung von etwa 10" 6 Volt ontsprechen. Dios gelingt aller- 
dings nur, wenn der hoho Widerstand im (Jitterkrois kurzgeschlossen 
ist. Bei Gitterwiderstilnden von .1 () 10 —10 11 Ohm sind die Schwankungen 
im allgemeinen von der GrOBe etwa 10 4 Volt. Wio untor anderem 

J ) Vgl. L. R. Hafhtad, Physic. R<w. 44 , 201. 1033. 

*) Vgl. J. U. Johnson, Physio. Rov. 32, 07. 1028. 

a ) L. A. Du Bridoe, Physic. R<w. 37, 302. 1031 und ciio dort angofiihrto Lite- 
ratur. Q. Harth, Z. f. Phys. 87, 390. 1934; J). B. Penick, Rev. Sciont. Instr. 
6, 115. 1935 und die dort angeftihrto Literatur. 
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Whitpord 1 ) gezeigt hat, kann man die Schwankungen auch bei hohem 
Gitterwiderstand (10 u Ohm) auf etwa 2-10“ 5 Volt herabdrtioken, wenn 
man die Rflhre, den hohen Widerstand und die Zuleitungen zum Steuer- 
gitter in Vakuum anbringt. Hierdurch werden StOrungen duroh das Auf- 
treffen von Fremdladungen eliminiert. Diese Erfahrung entspricht den 
mit hochempfindlichen Elektrometem, z. B. dem Hoffmann-Elektro- 
meter, gemachten. 

Aus der Tatsache, daB somit Spannungen von 3 • 10“ 3 Volt iiber Wider- 
stande von 10 11 Ohm durch Messung eines Ausschlags mit einer Ge- 
nauigkeit von 1% (mittlerer Fehler) mefibar sind, folgt, daB mit den er- 
wahnten Rohrenelektrometern PhotostrOme bis herab zu 3 • 10“ 14 Ampere 
mit dieser Genauigkeit gemessen werden kOnnen. 

Soli die Kleinheit der Tragheit der Photozelle in hbherem MaBe aus- 
genutzt werden, als dies bei den diskutierten Schaltungen der Fall ist, 
so wird man erstens einen nicht zu hohen Wert des Widerstands R, etwa 
R< 10 10 Ohm, wahlen rniissen, und zweitens, um einen schnell anzeigen- 
den (weniger empfindlichen) Strommesser, etwa einen Oszillographen, 
benutzen zu kOnnen, nach der ersten Spezialrtthre noch einen Gleich- 
stromverstarker benutzen 2 ). 

Verschiedentlich sind Rohren-Elektrometer ohne Gitterwiderstand in 
einer mit der in Abb. 47 gezeigten analogen Schaltung zur Strommes- 
sung nach der Auflademethode benutzt worden. Es sind auf diesem Weg 
gtinstige Resultate 3 ) erhalten worden. 

Bei alien Anwendungen des Rohren-Elektrometers muB dieses wi<3 jedes 
andere empfindliche Elektrometer gegen iiuBere elektrostatisehe StO- 
rungen gut geschutzt sein. Diesen Zweck erreicht man (lurch Einbau 
der Rohre und der mit dem Steuergitter verbundenen Teile der Konstruk- 
tion in einen geerdeten Metallkasten. 

§ 4. Photoelektrische Photometer. 

Im Jahre 1913 konstruierten Guthnick 4 ) und Rosknukro^) ungefahr 
gleichzeitig und unabhangig voneinander zwei photoelektrisohe Photo¬ 
meter zur Messung von Sternhelligkeiten. Die Apparaturen waren ein- 
ander ziemlich ahnlich. Die wesentlichste zu tiberwindendo Schwierigkeit 

*) A. Whitpokd, 1. c. S. 908, Anm. 7. 

2 ) Vgl. etwa B. Stromgren, Astron. Nachr. 226, 81. 1925. 

8 ) Siehe z. B. L. A. Du Bridge, ]. c. S. 901 Anm. 3, wo Momungon von Htrflmen 
bis herab zu 10 -16 Ampere mit einer Genauigkeit von etwa 1 % bosprochcn worden, 
sowie L. R. Hafstad, 1. c. S. 901, Anm. 1. 

4 ) P. Guthnick, Astron. Nachr. 196, 357. 1913. 

8 ) H. Rosenberg, Vierteljahrsschr. d. Astron. Ges. 48, 210. 1913. 
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war die Anbringung des empfindlichen Elektrometers am bewegten 
Beobachtungsfemrohr. 

Mit dem Guthnickschen photoelektrischen Photometer sind seitdem eine 
sehr groBe Anzahl ftuBerst genauer Helligkeitsbeobachtungen angestelit 
worden. Das Photometer 
soli im folgenden beschrie- 
ben werden 1 ). 

Die photoelektrische 
Apparatur (vgl. Abb. 51) 
ist bei AA am unteren 
Ende des benutzten Re- 
fraktors (Offnung 31 cm, 

Brennweite 5,1 m) befe- 
stigt. In der Brennebene 
desObjektivs befindet sich 
die Irisblende BB. Die 
BlendenOffnung hat 
den Sternbeobachtungen 
einen Durchmesser von 
T-2' oder 1,5-3,0 mm in 
linearem MaB. Bei einem 
ReflektorkOnnte die Blen - 
denOffnung mit Vorteil 
kleiner gewahlt werden, 
da das Sternbild scharf 
ist, bei deni visuell korri- 
gierten Refraktor hatte 
aber das Sternbild im 
Violett infolgo des sekun- 
daren S])ektrums einen so 
grolicn Durchmesser, daB 
eine Verminderung der 
BlendcnOffnung nieht rat- 
sarn ersohien. Das Stern- 


bei Ze//epr 
batterte 



Abb. 51. Schema dow photo- 
cloktriHchcn Stern photornotors von (Juthnick 1 ). 


bild kann mit Hilfe dos Prismas 0 und des Beobachtungsfernrohrs I) 
beobachtet werden. Auf diese Weise kann das Sternbild genau in die 
Mitte der Blonde eingestellt werden. Dabei wird das Gesichtsfeld 
durch das von der Ruckseite des Objektivs reflektierte Licht einer 


l ) Vgl. P. ( Juthnick und R. Praqkk, Vorflff. d. Univ.-Stornwarto Borlin-Rahols- 
borg 1, Hoft 1. 1914. Das Photomotor von Rosenberg ist boschrinbon im Hand- 
buch d. Astrophysik Bd. 2, 1. H&lfto. Berlin 1929. S. 415. 
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Gluhlampe ausgeleuchtet. Das Prisma kann mit Hilfe einer Stange aus 
dem Strahlengang herausgezogen werden. Dann fallt das Sternlicht, 
wenn die Verschlusse FF und GG geoffnet sind, durch das diinne 



Abb. 52. PhotooloktriKchoH Stornphotomotnr von (Jotiinick'). 

Fenster H auf das Fenster der Photozelle M. Auf die Hintcrwund 
der Zelle fallt ein Lichtfleck von einigen Millimetorn DurchmoHHcr, was 
vorteilhafter ist, als wenn ein scharfes Bild erzeugt wiinlo. Dio Zelle ist 
in einem Halter in der Metallkapsel K angebracht. Die Zuloitungen zur 


*) P. Guthnick und R. Pracjer, 1. c. S. 903 Anra. 
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Anode und Kathode sind durch Bernsteinplatten bei 0 und N gefuhrt, 
die mit Hilfe von Piceinlack undurchsichtig gemacht sind. Die Schutz- 
ringe der Zelle sind mit der geerdeten Metallkapsel verbunden. Das 
Innere der Zellenkapsel wird mit Hilfe einer Natriumtrocknung bei L 
trocken gehalten. Natrium bei P und T halt die AuBenseite der Bernstein¬ 
platten 0 und N trocken. Zwei starke Metalltrager QQ, die am Boden 
der Zellenkapsel befestigt sind, halten ein in Kugellagern drehbares 
Cardanisches Gehange S. In diesem Gehange hangt das Wulfsche Ein- 
fadenelektrometer W. Die Verbindung zwischen Zellenanode und Elektro- 
meterfaden ist folgendermaBen hergestellt. Von 0 fiihrt ein 3 mm dicker 
Metallstab zu einer im Mittelpunkt des Cardanischen Gehanges ange- 
brachten Kugel. Gegen diese Kugel wird vom Elektrometer her mit 
Hilfe einer Spiralfeder eine hohle Halbkugel gepreBt. Die Anbringung 
der Halbkugel und der Spiralfeder geht aus der Nebenfigur V hervor. 
Die Halbkugel ist durch einen zweiten Stab mit dem Elektrometerfaden 
verbunden. Die Verbindung zwischen Zelle und Elektrometer ist mit 
Hilfe des Metallrohres U und des in dieses hineinragenden Rohransatzes y 
in alien Stellungen des Refraktors elektrostatisch geschiitzt. Die Bem- 
steinplatte fur die Leitungsdurchfiihrung zum Elektrometerfaden wird 
mit Natrium getrocknet. Mit Hilfe der Mikrometerschrauben ZZ kOnnen 
die Elektrometerschneiden bewegt werden, wodurch eine Regulierung der 
Elektrometerempfindliehkeit mOglich ist. Die letztere betragt im all- 
gemeinen 25-50 Teilstriche pro Volt. Die Zuleitungen fiir die an der 
Schneide liegende Hilfsspannung sind dlinne Drahte, die die Elektro- 
metcrlage nicht beeinflussen. Das Elektrometer ist durch eine Watte- 
packung gegen schnelle Temperaturanderungen geschiitzt. 

Als Spannungsquelle fur die Zelle und fur das Elektrometer dienen 
kleine Akkumulatorcn, die gut isoliert aufgestellt sind. Die Zuleitungen 
von den Akkumulatorcn sind gut isolierte Kabel, die liber die Saule und 
den Tubus des Refraktors gefuhrt werden. Infolge des geringen inneren 
Widerstands der Akkumulatorenbattericn entstehen bei Beriihren der 
Leitungen keine StOrungen. 

Der Elektrometerfaden kann liber den Punkt d geerdet werden. Eine 
Stahlfcdcr beriihrt hier den Metallstab zwischen Zelle und Elektrometer. 
Die Kontaktstellen sind aus Platin. Die Erdung kann dadurch aufgehoben 
werden, daB die Stahlfeder mit Hilfe cines Elektromagneten zuriick- 
gebogen wird. 

Die Lageanderungen des freihangenden Elektrometers sind infolge der 
Benutzung von Kugellagern in der Cardanischen Aufhangung so klein, 
daB die entsprechenden Nullpunktsanderungen des Elektrometers zu 
vernachlassigen sind. Der Temperaturschutz des Elektrometers bewirkt, 
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daB auch bei offener Kuppel die Nullpunkts&nderungen sehr klein bleiben. 
Die Kapazitat des Systems Zellenanode-Elektrometerfaden ist, wie be- 
sondere Untersuchungen gezeigt haben, praktisch unabhangig von der 
Stellung des Refraktors. Alles in allem ist die Apparatur ebenso leistungs- 
fahig, wie wenn die Zelle und das benutzte Elektrometer in einem Labo- 
ratoriumsraum fest aufgestellt waren. 

Die photometrischen Messungen werden folgendermaBen ausgefiihrt. 
Der Verschlufi PF wird bei Beginn der Beobachtungsserie geOffnet. 
Der zu photometrierende Stern wird unter Benutzung des Beobachtungs- 
femrohrs D in die Mitte der Blende eingestellt. Das Prisma C wird zuriick- 
gezogen. Der VerschluB GG wird geOffnet (es erwies sich im Laufe der 
Beobachtungen als praktisch, auf die Anwendung dieses Verschlusses 
zu verzichten, so daB der eingestellte Stern nach Zuriickschieben des 
Prismas gleich die Zelle bestrahlt). Mit Hilfe eines Tasters wird der 
Elektromagnet, der die obenerwahnte Stahlfeder zuriickzieht, bet&tigt 
und so die Erdung des Elektrometerfadens aufgehoben. Nach wenigen 
Sekunden wird die Wanderungsgeschwindigkeit des Elektrometerfadens 
konstant. Die fur das Durchwandern einer bestimmten Strecke von 6 
oder 10 Skalenteilen erforderliche Aufladezeit wird mit Hilfe einer guten 
Stoppuhr gemessen. Die reziproke Aufladezeit ist nach 01. (29) propor¬ 
tional der zu messenden Sternhelligkeit. 

Es wird hierbei vorausgesetzt, daB die Wanderungsgeschwindigkeit 
des Elektrometerfadens Null ist, wenn der Stern aus der Blendenflffnung 
verstellt wird (und kein anderer annahernd ebenso holler Stern in der 
Blende steht). DieseForderung ist nicht streng erfiillt. ErstonsflieBt auch 
bei vollkommenem AbschluB alles Lichts ein sehwacher Strom, der 
Dunkelstrom, durch die Zelle. Zweitens bewirkt der helle Himmels- 
grund in der BlendenOffnung eine zusatzliche Bestrahlung neben der 
vom Stern herriihrenden. 

Den EinfluB des Dunkelstroms und der Bestrahlung durch den Him- 
melsgrund kann man eliminieren, indem man die Wanderungsgeschwin¬ 
digkeit des Elektrometerfadens miBt, nachdem der Stern aus dor Blende 
verstellt ist. Damit die Beobachtungsgenauigkeit nicht herabgesetzt 
wird, muB dieser EinfluB klein sein. Die betreffende Wanderungs- 
gesehwindigkeit ist dann klein und braucht nicht mit sehr gro(3or relativer 
Genauigkeit bestimmt zu werden. Es gentigt im allgemeinen, in passenden 
Zwischenraumen die einer Wanderung des Elektrometerfadens von 
1 Skalenteil entsprechende Aufladezeit zu messen. Durch Multipli- 
kation mit der Anzahl der Skalenteile der bei den Sternbeobachtungen 
durchlaufenen Strecke erhalt man die zur Korrektion der beobachteten 
Aufladezeit t b erforderliche Aufladezeit T. Die um den EinfluB des 
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Dunkelstroms und des Himmelgrundes korrigierte Aufladezeit t k erhalt 
man aus 111 


t k “tb T ’ 


(30) 


da ja die in Frage kommenden Wanderungsgeschwindigkeiten den Auf- 
ladezeiten umgekehrt proportional sind. Es wird hierbei vorausgesetzt, 
daB die Wanderungsgeschwindigkeit, wenn der Stern aus der Blende 
verstellt ist, fiir die ganze bei den Sternbeobachtungen vom Elektrometer- 
faden durchlaufene Strecke konstant ist. Dies ist nur dann der Fall, 
wenn die Isolation des Systems Zellenanode-Elektrometerfaden ge- 
niigend hoch ist. Eine Kontrolle der Isolation erhalt man, indem man 
zun&chst nach Aufhebung der Erdung die Wanderungsgeschwindigkeit 
bei verstelltem Stern miBt, dann durch die normale Sternbeobachtung 
das Elektrometer aufladt, und nun wiederum vor der Erdung die Wande¬ 
rungsgeschwindigkeit bei verstelltem Stern beobachtet. Die Wanderungs¬ 
geschwindigkeiten miissen so nahe ubereinstimmen, dafi sie in Gl. (30) 
eingesetzt praktisch zur gleichen korrigierten reziproken Aufladezeit 
flihren. Bei der oben beschriebenen Apparatur war die Isolation in der 
Tat zufolge der getroffenen Anordnungen (Bernsteindurchfuhrungen, 
Natriumtrocknung) geniigend hoch. 

Mit dem G-uthnickschen lichtelektrischen Photometer kOnnen bei Auf- 
ladezeiten bis 60 s und einer ElektrometerempfindJichkeit von 50 Skalen- 
teilen pro Volt noch PhotostrOme bis herab zu 2-3 10~ 14 Ampere mit 
einer Genauigkeit von etwa 1% gemessen werden. Dies bedeutet [vgl. 
Gl. (8)], daB bei einer Offnung des Refraktors von 31 cm Sterne etwa 
der 7. bis 8. GrttBenklasse noch gut erreichbar sind. Dies ist durch die 
praktischen Erfahrungen auch bestatigt worden. Durch Steigerung der 
Zellenspannung ist gelegentlich erreicht worden, daB noeh Sterne der 
9. GrttBe meBbar waren (vgl. hierzu S. 914). 

Unter gunstigen Umstanden (kein Fremdlicht) entsprioht der Himmels- 
grund bei einer Blende von 2 ' Durehmesser etwa einem Stern 11. GrOBen- 
klasse (vgl. S. 301). I)er EinfiuB des Himmelgrundes ist dann bei Mes- 
sungen mit dem beschriebenen .Photometer sehr klein. Bei Mondschcin 
kann cr dagegen hetrachtlich sein. Der Dunkelstrom ist in einer guten 
Zelle, die langere Zeit unter konstanter Spannung gestanden hat (vgl. 
S. 911), crheblich kleiner als 1()" 16 Ampere, so daB in der Tat aueli diese 
Wirkung klein ist. Wiirde man abcr nach den Beobachtungen die Span¬ 
nung von der Zelle abschalten und erst kurz vor Beginn der nachsten 
Beobachtungsserie wieder einschalten, so ware der Dunkelstrom viel 
grOBer und nicht konstant und damit eine wesentliche Fehlerquelle. 

Die relativen Sternhelligkeiten der photometrierten Sterne ergeben 
sich unmittelbar als den nach Gl. (30) korrigierten reziproken Auflade- 
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zeiten proportional. Die so erhaltenen Helligkeiten sind noch wegen des 
Einflusses der Extinktion (vgl. S. 523) zu korrigieren. 

Im Strahlengang des Photometers (vgl. Abb. 51) kOnnen (in unmittel- 
barerNahe des VerschlussesFF)Lichtfilter eingeschaltet werden. Hier- 
duroh ist es mOglieh, mit Hilfe ein und derselben Zelle photoelektrische 
Farbenindices zu messen (vgl. S. 415). Der Farbenindex eines Sterns er- 
gibt sich aus dem Verhaltnis der korrigierten Aufladezeiten bei ein- 
geschaltetem Blaufilter bzw. Gelbfilter. 

Guthniok hat zur Farbenindexmessung mit Hilfe von Zellen verschie- 
dener Spektralempfindlichkeit, z. B. einer Kalium- und einer Rubidium- 
zelle (vgl. Abb. 38), ein Mehrzellenphotometer konstruiert, bei dem 
die Zellen sehr schnell und bequem gewechselt werden kOnnen 1 ). 

Nach dem Vorbild des beschriebenen photoelektrischen Photometers 
sind mehrere ahnliche Instrumente konstruiert worden 2 ). Ein wichtiger 
Fortschritt in bezug auf Bequemlichkeit bedeutete die Einfuhrung des 
besonders fur diesen Zweck konstruierten Lindemann-Elektrometers 8 ), 
das in alien Stellungen benutzt werden kann und eine von der Stellung 
ziemlich unabhangige Empfindlichkeit besitzt, so daB es mit dem benutz- 
tenFernrohr fest verbunden werden kann. Neuere photoelektrische Photo¬ 
meter in Babelsberg 4 ), auf der Harvard-Sternwarte 6 ) und auf der Yerkes- 
Sternwarte 8 ) sind mit dem Lindemann-Elektrometer ausgerustet. 

Whitpobd 7 ) hat ein lichtelektrisches Sternphotometer konstruiert, bei 
dem fiir die Messung des Photostroms ein Rohren-EIcktrometer benutzt 
w-ird. Die Schaltung entsprach der in Abb. 50gezeigten. Die Photozello und 
die Rohre waren in einem evakuierten Messingzylinder angcbraeht (vgl. 
S. 902). PhotostrOme bis herab zu 2-10 -14 Ampere konnton (lurch Mit- 
telung aus 3 Galvanometerablesungen mit einem mittleren Fehler von .1 % 
gemessen werden. Das Photometer wurde in Verbindung mit einem Re- 
fraktor von 38cmgebraucht. Sterne der 8. bis 0. GrOBenklasse (vgl. (11. (8)] 
erzeugten PhotostrOme von der erwahnten ClrOBe und waren in dor Tat 
mit einer Genauigkeit von etwa 1% mefibar. 

Eine ahnliche Apparatur hat C alder 8 ) konstruiert. 

Wie in § 3 erwahnt, kOnnen mithochempfindlichen Elektrometern nach 
der Auflademethodc noch StrOme von l()- 18 bis 10 17 Ampere mit einer Ge- 

') P. (liiTHNiCK, 1 . f. Instrkde. 44, 303. 1924. 

a ) Lick Obs. Bull. 349; J. Stkbbins, Publ. Waslilnmi Olm. 15, Part 1. 1928. 

®) H. A. Lindhmann, A.F. Lindkmann, T.C. Kkklkv, PIhIoh. Mug. 47, 577.1924. 

4 ) Vgl. P. Guthniok, Dio Stomo 13, 2. 1933. 

‘) Vgl. 1. c. Amn. 8. 

") J- Stbbbins, Astrophys. Joum. 74, 289. 1931. 

7 ) A. Whitpobd, Astrophys. Joum. 76, 213. 1932. 

*) W. A. Caldeh, Circ. Harvard College Obs. 405. 1935. 
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nauigkeit von 1% gemessen werden. Die Benutzung solcher Elektrometer 
fur lichtelektrische Photometric erfordert aber eine feste Aufstellung des 
Photometers. Eine solche Aufstellung bedeutet bei astronomisohen Beob- 
achtungen eine Unbequemlichkeit, kann aber durchaus realisiert werden 
(vgl. z. B. S. 876). Ehe auf die Versuche in dieser Richtung eingegangen 
wird, soli zunachst ein aufierordentlich empfindliches photoelektrisches 
Laboratoriums-Photometer der erwahnten Art beschrieben werden. 

Ein photoelektrisches Photometer, aus einer Zelle in Verbindung mit 
einem Hoffmannschen Vakuumduantenelektrometer (vgl. S. 897) be- 
stehend, ist von Steinke 1 ) konstruiert worden. Abb. 53 zeigt schematisch 
die Apparatur. Die Photo- 
zelle Z (eine Kalium-Ar- 
gon - Uviolglaszelle von 
Gunther und Teget- 
meyer) befindet sich in 
einem evakuierbaren Mes- 
singzylinderM. DasLicht 
der auf einer Photometer- 
bank angebrachten 6 Volt- 
Lampe fallt durch rneh- 
rere in einem lichtdichten 
Auflzug B und im Messing- 
zyUnder M angebrachten 
Blenden auf die Zelle. Mit 
Hilfe eines Reguliorwider- 
stands W 5 und eines Korn - 
pensationsapparats kann 
der Heizstrom der Lampe auf O,05°/ 00 konstant gehaltcn werden. Dies 
entspricht einer Konstanz der Lampenhelligkeit von etwa 1% 0 . Die 
Zellenspannung wird von einer Akkurnulatorenbatterie B 3 (Kapazitiit 
20 Amp.-Std.) in der Weiso geliefert, dali die Spannung an den Wider- 
stiinden des Spannungstcilers P ; , (10-10000und 10* 1000 Ohm) abgogriffen 
wird, die in Serie mit einem (aus gleiehem Material bestehenden) Wider- 
stand geschaltet sind, dor in einem Kornpensationskreis gegen ein 
Normalelement N angebraoht ist. Dor (lurch diese Widerstiinde flieLkmde 
Strom kann mit Hilfe des veranderliohen Widerstands W ;} reguliert 
werden. Mit dieser Anordnung kann jede gewiinschte Zellenspannung 
eingestellt und auf 0,001 °/ 00 konstant gehaltcn werden. Letzteres ist, wie 
unten miher ausgefiihrt werden soil, sehr wesentlieh. 

Die Anode der Zelle ist mit einem Hoffmann-Elektrometer verbunden. 

') 1C. Steinke, Z. f. Phys. 38, 379. 1926. 
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Abb. 53. 

PhotocIcktriMchcs Photometer von Steinke. 
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Die Duantenspannung wird durch die aus Normalelementen bestehende 
Batterie N geliefert. Mit Hilfe des Spannungsteilers P x kann der Null- 
punkt des Elektrometers reguliert werden. Das Elektrometer ist vor 
schwachen Temperaturanderungen durch einen mit 20 Liter Wasser go- 
fullten doppelwandigen Messingmantel geschiitzt. Die Temperatur des 
Arbeitszimmers schwankte iiberdies wahrend der Beobachtungsserien 
nur um wenige Zehntelgrade, so daB die Nullpunktsanderungen des 
Elektrometers vernachlassigt werden konnten. Die Elektrometerkapazit&t 
betrug 2,3 cm, die Spannungsempflndlichkeit, bei einer Ablesungsgenauig- 
keit von etwa 0,5 mm, 1,2 •10 -4 Volt pro Millimeter und die Ladungs- 
empfindlichkeit folglich 3-10- 16 Coulomb pro Millimeter Oder 2000 elek- 
trische Elementarquanten pro Millimeter. 

Mit Hilfe des Ringes J kOnnen bekannte Ladungen auf das Elektro¬ 
meter influenziert werden. Die Spannung des Ringes gegen die Erde wird 
durch den Spannungsteiler P 2 und den mit diesem verbundonen Um- 
schalter reguliert. Sie kann in 220 gleichen Stufen von jo 0,11 Volt ge- 
andert werden. Bei Anderung der Spannung um eine St life dieser CrOlle 
wird eine Ladung von 120000 Elementarquanten auf das Kloktromoter 
influenziert, da die Influenzierungskapazit&t des Ringes gcgoniiber dom 

Elektrometer 0,16cm betragt (0,11 Volt-Farad - 1,0- 10 > 4 Cou¬ 
lomb-1,2-10 5 Elementarquanten). 

tJber den Spannungsteiler P 4 kann auf den Sohutzring um don Anoden- 
ansatz auf der Zelle eine negative (Jegenspannung gelogt werden, um 
einen etwa vorhandenen Dunkelstrom der Zelle kompension'll zu kOnnen. 
Diese Anordnung erwies sich als iiberfliissig, da der Dunkelstrom auf etwa 
10 17 Ampere herabgedriickt werden konnte. 

Bei der Ladungsempfindlichkeit des Elektrometers von ■ 10 18 Cou¬ 
lomb und einer nur wenig kleineren Ladungsempfindlichkeit des Systems 
Zelle-Elektrometer kOnnen mit Aufladezeitcn von etwa 600 M nooh 
StrOme bis herab zu 10~ 16 Ampere mit einer (Jenauigkoit von I % gemes- 
sen werden. Um aber diese hohe Empfindlichkeit ausniitzen zu kOnnon, 
mufl man eine Reihe VorsichtsmaBregeln treffen, auf die jotzt niihor 
eingegangen werden soil. 

Das Elektrometer und der Messingzylinder M sind auf 1-2 mm ova- 
kuiert. Hierdurch wird der Ubergang von Fremdladungon (Luftionisa- 
tion) verhmdert. Eerner wurde hierdurch eine seharfe Trocknung dor 
Zellenoberflache und der Bernsteindurchfiihrung der Verbindung dos 
Elektrometers bewirkt, so daB die Isolation sehr lioch war. A lie Isoiatoren 
im Elektrometer warden sorgfaltig abgedeckt, damit keino stOronden 
Influenzwirkungen auftreten konnten. So wurde z. B. der Elektrometer- 


III. Kap. § 4. Photoelektrische Photometer. 


911 


spiegel in einer 1 mm tiefen flachen Platinschachtel befestigt. Ein Erden 
des Elektrometers wurde vermieden, damit die nach Aufhebung der 
Erdung auftretenden Isolationsnachwirkungen 1 ) die Messungen nicht 
falschen sollten. Statt dessen wurde die infolge Aufladung durch den zu 
messenden Strom auf das Elektrometer iibergegangene Ladung mit Hilfe 
des obenerw&hnten Influenzringes kompensiert. 

Sehr wichtig ist bei der hohen Empfindlichkeit des Elektrometers, 
daB die Zellenspannung konstant bleibt. Die Influenzierungskapazitat 
der Kaliumkathode gegenuber dem Anodenring betrug bei der benutzten 
Zelle 0,7 cm oder 8-10” 13 Farad. Durch eine Spannungsanderung der 
Zellenbatterie von 10~ 2 Volt wird dann eine Ladung von 8-10*“ 1B Coulomb 
oder 50000 Elementarquanten auf das System Zellenanode-Elektrometer 
influenziert. Andert sich beispielsweise wahrend einer Messung mit einer 
Aufladezeit von 800 w die Spannung der Zellenbatterie um 10" 2 Volt, 

so wird die Strommessung um den Betrag • 8-10~ 15 Ampere, d. h. 

10“ 17 Ampere verfalscht. Wird Messung eines Stromes von 10 -16 Ampere 
mit einer Genauigkeit von 1 % gefordert, so miissen also bei der gewahlten 
Aufladezeit die Schwankungen der Zellenbatterie lOmal kleiner, d. h. 
weniger als 10~ 3 Volt sein. Allgemein niuli die Schwankung wahrend der 
benutzten Aufladezeit, wenn man die Ladungsempfindlichkeit des Sy¬ 
stems, etwa 2000 Elementarquanten pro Millimeter, voll ausnutzen will, 
kleiner als etwa 4-10 4 Volt sein. Das bedeutet bei einer Zellenspannung 
von fast 200 Volt eine relative Konstanz der Spannung innerhalb 0,002°/ 0() . 
Durch die beschriebene Kompensationsanordnung zur Konstanthaltung 
der Spannung wird diese Bedingung erfiillt. 

Wenn die Zellenspannung angelegt wird, flieBt zunachst ein relativ 
hoher Dunkelstrom durch die Zelle, etwa 10 12 -1() 13 Ampere. Bei kon- 
stanter Spannung sinkt der Dunkelstrom im Laufe von einigen Tagen bis 
zu einigen Wochcn auf etwa 10 17 Ampere horab und bleibt dann inner¬ 
halb ciniger Frozent konstant. Bei jeder Anderung der Zellenspannung 
wird der Isolator, d. h. das Zellenglas, beansprucht. Die Edge ist lange 
Zeit andauernde Nachwirkung und Influenzwirkungen auf die Elektro- 
meterzufuhrung, d. h. ein erhoblicher Dunkelstrom, der erst nach ziem- 
li(^h langer Zeit winder auf den genannten kleinen Wert absinkt. Hieraus 
ergibt sich die S. 007 erwahnto Fordcrung, daB die Zellenspannung lange 
Zeit, bevor die eigentlichen Messungen beginnen, konstant bleiben soil. 

Die von Steinkec benutzte Anordnung war so empfindlicb, da(3 die 
statistischen Schwankungen des Photostroms nachgewiesen 
werden konnten. Dies bedeutet, daB eine natiirliche Empfindlichkeits- 


>) (i. Hoffmann, Z. f. Phys. 36, 253. 1920. 
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grenze erreicht wurde, die durch keine weitere Steigerung der Elektro- 
meterempfindlichkeit herabgedriickt werden kOnnte. 

Die statistischen Schwankungen des Photostroms beruhen teils auf 
den statistischen Schwankungen des primaren Photostroms infolge der 
Endlichkeit des elektrischen Elementarquantums, teils auf statistischen 
Schwankungen des von der StoBionisation abhiingigen Verstarkungs- 
faktors. Die Schwankungen des primaren Photostroms werden folgender- 
maBen berechnet. Es sei der primare Photostrom gleich i Ampere. Die 
entsprechende Zahl n der elektrischen Elementarquanten pro sec erhalt 
man durch Division mit der Ladung des Elementarquantums in Coulomb: 

n~6,4-10 18 i. (31) 

Wahrend der Aufladezeit At sec gelangen also, wenn der primare Photo¬ 
strom i betragt, im Mittel 

isr-fi,4vl0 is i-/lt (32) 

primare Elektronen auf die Anode der Photo/,die. I )ic statistische 
Schwankung der Zahl N ist, da die Loslhsungen der Klektronen unab- 
hangig erfolgen, dadurch eharaktorisiert, dad /IN gleich (N ist . Der rela¬ 
tive mittlere Fehler in N als Folgo der statistischen Schwankung ist also 

1 0,4 

N (/N j r i0 18 -i/lT, • ( ' J3) 

Der relative mittlere Fell lor derjenigen Aufladezeit, die fur don Obergang 
von genau N primaren Elektronen orforrierlieh ist., lint die gloielie (Jrttlie. 

Die Messungen von Stkinkio liaben nun gezeigt, dab die statistischen 
Schwankungen den Photostroms doin Ausdriick (Jl. (X\) entsprechen, 
wenn die Verstiirkung des primaren Photostroms (lurch die Stoliionisa- 
tion kleiner als etwa 50 ist. DieH bedeutet, dall die statistische ttehwan- 
kung des Verstarkungsfaktors bis zu dieser (Jrenze venmrlilhssigt werden 
kann. 

Bei hoheren Vcrstiirkungen wird das Vorliiiltniw d(»r statistischen 
Schwankung des verstarkten Photostroms zu der (lurch (il. (IM) gegebenen 
statistischen Schwankung des primaren Photostroms immer grftlier, wie 
Abb. 54 zeigt. Dies beruht. auf statistischen Schwankungen des Ver¬ 
starkungsfaktors in dem Sinn, dalJ einige wenige primare Elektronen 
cine sehr hobo Anzahl von sekundaren lonen und Elektronen erzeugen, 
die moisten primaren Elektronen aher nur eine mallige Anzahl. Bei den 
sehr hohen Wertcn des Verstarkungsfaktors, die bei starker Anmiherung 
an das Entladungspotential der Zelle erzielt werden kttnnen, wird dieser 
Effekt aueh mit weniger empfindlichen Elektrometern hemerkhar: Es 
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treten die zuerst von Elsthr und Gbitbl beschriebenen ruokweisen Be- 
wegungen der Elektrometermarke auf, deren Anzahl pro Minute pro¬ 
portional der Bestrahlung ist. 

Ala allgemeine Regel gilt also, daB man, 
wenn man die durcb die statistisohen 
Schwankungen desprimarenPhotostroms 
gegebene naturliche Empfindliohkeits- 
grenze erreichen will, die Zellenspannung 
so weit steigern darf, bis der erwahnte 
Effekt der Schwankung des Verst&rkungs- 
faktors merkbar wird. Handelt es sioh 
dagegen um Messungen mit einer Appa¬ 
ratus die weniger empfindlich ist, so daB 
die Apparatschwankung erheblioh grOBer 
ist als die statistisohe Schwankung des 
primaren Photostroms, so kann man mit 
Vorteil die Zellenspannung noch weiter 
steigern, bis die Schwankung des ver- 

starkten Photostroms etwa gleioh der dos Verhaitnisses der Schwankung 
A , i , . , . des verst&rkton Photostroms zur 

Apparatschwankung ist. vj Schwankung des primaren Photo- 

Verlangt man eine besfcimmte relative mifc c i er Vorst&rkung 1 ). 

Genauigkeit g einer photoelektrischen 

Messung, so ist nach Gl. (33) fur jeden Wert des primaren Photo¬ 
stroms i, d. h. fur jeden Wert der zu messenden Intensit&t, ein Mindest- 
wert der Aufladezeit gogeben: 

(34) 



50100 200 300 ¥00 500 $00 700 
Abb. 54. Anwachsen 


Die folgende Tabelle zeigt den Zusammenhang zwischen diesem Mini- 
mumswert der Aufladezeit und dem primaren Photostrom in Ampere fur 
g-1% und g-10%. 

Tabollo 11. 



l°/o 

g- 

10% 

j 

At 

i 

At 

10- 14 

0716 

](H 4 

070010 

10-15 

1,6 

10-iu 

0,010 

]0 -16 

16 

10-18 

0,16 

10~ 17 

160 

10- 17 

1,6 

10-18 

1600 

10- 18 

16 

10-19 

16000 

io- 19 

160 


l ) Z.f. Phys. 38, 397. 1926. 

Handb. d. Experimentalphyslk, Bd. XXVI. 58 
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Beriicksichtigt man den dureh Gl. (7), S. 890, angefiihrten Zusammen- 
hang zwischen SterngrOBe, Objektivdurchmesser und primarem Photo- 
strom, so erhalt man fur g -1% die folgenden GrenzgrttBen in Abhangig- 
keit von Objektivdurchmesser und von der Aufladezeit 1 ). Fur g-10% 
sind die GrenzgrOBen um 5 m gegen schwachere Sterne zu verschieben. 


Tabelle 12. 


At ^ 

0 = 15cm 

o * 47 cm 

o = 150cm 

o 470cm 

V 

5'. n 5 

8‘VO 

10",'5 

13'V0 

10 

8,0 

10,5 

13,0 

15,5 

100 

10,5 

13,0 

15,5 

18,0 

1000 

13,0 

15,5 

18,0 

20,5 


g-1% 


Die angefiihrten Oberlegungen sollen noch (lurch ein konkretes Bei- 
spiel erlautert werden. Es sollen mit einem Fernrohr von 50 cm Offnung 
photoelektrische Helligkeitsbeobachtungen mit einor Genauigkeit von 
etwa 1% angestellt werden. Bis herab zur GrOBenklasse I3 m ist dies mit 
Aufladezeiten von 100 H oder mehr mOglich. Der priniare Photostrom be- 
tragt fiir Sterne 13. GrOBenklasse bei der erwahnten Olfnung gemaB 
Gl. (7), S. 890, etwa 1,5•10*' 17 Ampere. Bei einer 40maligcn Verstiirkung 
durch die StoBionisation wire! der Photostrom (MO~ 10 Ampere. Damit 
dieser Strom bei AufJadezeiten von 100 H mit einer Genauigkeit von 1 % 
meBbar sein soli, muB die Ladungsempfindlichkeit des Systems Zclle- 
Elektrometer mindestens G-10” 16 Coulomb betragen. Bei einer Kapazitat 
des Systems von 10 ” u Farad miissen folglich mit dem Flektrometer Span- 
nungen von 6-10~ 5 Volt nachweisbar sein. Es kommt also nach S. 897. 
nur ein hochempfindliches Elektrometer in Frage. Sollen dagegen nur 
Sterne bis zur 11. GrOlienklasse gemessen werden, so ist nach Gl. (33) 
bei derselben Aufladezeit eine Schwankung, die 2,5 mal grOlier ist als die 
bei verschwindend kleiner Schwankung des Verstarkungsfaktors vor- 
handene, noch erlaubt. Nach Abb. 54 darf dann die Verstarkung durch 
Erh&hung derZellenspannung auf etwa 200gesteigert werden. Der Photo¬ 
strom wird jetzt 2*10~ 14 Ampere, ist also mit weniger empfindlichen 
Elektrometern, wie z. B. dem Lindemann-Elektrometer, mit einer Ge- 
nauigkeit von 1% meBbar. 

l ) Vgl. hiorzu S. Smith, Astrophys. Journ. 76, 286. 1932. Smith rnchnct mit 
oiner Zelle, doren Empfindlichkeit etwa 30% h6hcr ist alw clio hint* gcmtlB (II. (7), 
S. 890, angesetzte. Es gilt ganz allgemein, da!3 die angefiihrten Empfindlichkeiten 
nur gen&herte Giiltigkeit haben, indem verschiedeno Zollon ziemlich groBo indivi- 
duelle Unterschiede zeigen. 
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Die groBe Bedeutung der Moglichkeit der Anwendung von hochemp- 
findlichen Elektrometern bei astronomischen lichtelektrischen Messungen 
geht aus dem Angefiihrten hervor. Bis jetzt liegen keine grOBeren Beob- 
achtungsreihen dieser Art vor. Smith 1 ) hat aber mit Erfolg im Coud6- 
Fokus des 150 cm-Reflektors der Mt. Wilson-Sternwarte (vgl. S. 87) 
fur lichtelektrische Messungen ein Hoffmann-Elektrometer benutzen und 
Objekte bis herab zur 14. GrflBenklasse photometrieren kOnnen. 

Im vorhergehenden ist bei der Abschatzung der Genauigkeit photo- 
elektrischer Messungen stillschweigend vorausgesetzt worden, daB keine 
kurzfristigen systematischen Empfindlichkeitsanderungen der Pho- 
tozellen vorhanden sind (langfristige Anderungen sind bei relativen Mes¬ 
sungen praktisch ohne EinfluB). Bei Vakuumzellen ist diese Eorderung 
praktisch erfullt. Bei gasgefiillten Zellen kOnnen jedoch, wie Rosen- 
beeo 2 ) gezeigt hat, ziemlich erhebliche systematische Empfindlichkeits- 
anderungen auftrcten. Nachdem die Zelle einige Zeit bestrahlt worden 
ist, sinkt die Empfindliehkeit - Ermiidung, nach einer Dunkelpause 
wird die alte Empfindliehkeit wieder erreicht — Erholung. Diese Er- 
scheinungen beruhen, wio Janssen 3 ) gezeigt hat, wahrscheinlich darauf, 
daB bei Bcstrahlung eine Ionenschicht an einen bei sensibilisierten 
Alkalikathoden vorhandenen nichtmetallisehen Kathodenuntergrund an- 
gclagcrt wird, die naeh Aufhtlren der Bestrahlung allmahlieh aufgelOst 
wird. Durch Aufdampfen einer dunnon Alkalihaut auf die sensibilisierte 
Kathode lassen sieh naeh Janssen die Ermudungs-und Erholungserschei- 
mingcn zum Versehwinden bringen. Bei sehwaeheren Bestrahlungen und 
entspreehend sehwacheren PhotostrOmen (klciner als 10 13 -10“ 14 Ampere) 
diirften Ermiidung und Erholung praktisch zu vernaehlassigen sein. 

Bei starkeren PhotostrOmcn, wo Ermiidungen und Erholungcn auf- 
treten, hat Rosenberg trotzdem eine sehr hohe McBgenauigkcit erreiehen 
kOnnen, indem or die Zelle unter Vcrwendung eines MeBkeils als Null- 
instrument bcnutzte und dafur sorgte, daB die Pausen zwisehen der Bo- 
strahlung mit den glcieh groBcn zu vcrgleiehcnden Intensitatcn praktisch 
versehwindend waren. Unter diesen Bcdingungen stellt sich eine kon- 
stantc Empfindliehkeit der Zelle ein. 

Damit man imstande ist, die hoho Genauigkeit photoelektriseher Mes¬ 
sungen auszunutzen, muB die Durehsieht der Luft relativ konstant sein. 
Beim Verglcieh von Objekten, die am Himmel nieht zu weit voneinander 
abstchen, kann man allerdings bei symmetrischer Anordnung der Mes¬ 
sungen die Sehwankungen in der Durehsieht weitgehend eliminieren. 

J ) S. Smith, Phywio. Rov. 43, 211. 1933. 

2 ) H. Rosenbkhu, Z. f. Phys. 7, 18. 1921. 

3 ) H. Janssen, Z. f. AHtrophys. 7, 249. 1933. 

58* 
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Namentlioh bei helleren Objekten, wo die Genauigkeit der phototelektri- 
schen Messungen sehr weit getrieben werden kann, wird die erreichbare 
Genauigkeit oft durch den Grad der Konstanz der Durchsicht bestimmt. 

Die grofien Vorteile der Photozelle fur astrophotometrische Zwecke 
kttnnen folgendermaBen zusammengefaBt werden (vgl. hierzu S. 840): 
1. Die Beobachtungsmethode ist objektiv und einer hohen Genauigkeit 
fahig. 2. Bei geeigneten Beobachtungsmethoden sind die erhaltenen 
BeobachtungsgrOBen den Intensitaten innerhalb weiter Grenzen propor¬ 
tional, so daB besondere Eichungen zur Feststellung der Skala nicht 
erforderlicb sind 1 ). 3. Die Resultate sind innerhalb gewisser Grenzen 
unabhangig davon, wie die Strahlung auf die Zelle trifft 2 ), sie sind z. B. 
davon unabhangig, ob ein punktfOrmiges oder ein flachenhaftes Objekt in 
die MeBblende eingestellt wird. 4. Die Spektralempfindlichkeit ist weit- 
gehend unabhangig von der Starke der Bestrahlung (vgl. hierzu S. 331 f.). 
5. Die Empfindlichkeit ist viel hoher als bei den iibrigen Methoden der 
objektiven Photometrie. 

Demgegentiber stehen als Nachteile in der Hauptsache 1. die rolativ 
geringe Ausdehnung des mit einer Zelle erfaBbaren Spektralbereichs 
und die Schwierigkeiten der Ausfiihrung lichtelektrischer Bcobachtungen 
im Rot und Ultrarot. 2. Die im Vergleich mit photographischen Methoden 
(bei langeren Expositionszeiten) immerhin etwas beschninkte Empfind¬ 
lichkeit. 3. Die Tatsache, daB photoelektrisch immer nur je oin Objekt 
beobachtet wird, wahrend auf photographischem Wege (lurch eine 
Exposition eine sehr groBe Anzahl von Objekten crfaBt werden kann. 

Es sollen hier noch die wichtigsten Anwendungen der Photozelle fur 
photometrische Zwecke zusammengestellt werden. Die hohe Genauigkeit 
der Helligkeitsmessungen (grOBer als 0^01) hat Messungcn von ver- 
anderlichen Sternen kleiner Amplitude (kleiner als 0™1) ermOglicht, die 
mit anderen Methoden iiberhaupt nicht oder nur sehr schwierig hiitten 
angestellt werden kOnnen 8 ). Durch die Kombination photoelektrischer 
und spektroskopischer Bcobachtungen ist hierdurch ein neues Arbeits- 
gebiet erschlossen worden, die Untersuchung von StrOmungen in den 
Sternatmospliaren 4 ). Fur Bedeckungsveranderliche sind auf photo- 
elektrischem Wege sehr genaue Lichtkurven bestimmt worden und 

’) Vgl. hierzu H. Schnklleh, Z. f. Astrophys. 8, 82. 1034. 

2 ) Sehr onge Strahlonbiindol sind, jedenfalls bei gowissen Zellen, zu venneidon, 
vgl. E. J. Meyer, Z. f. Astrophys. 11, 113. 1935. 

®) Vgl. S. 903, Anm.; P. Guthnick, in Festschrift fur H. v. Skeliokr. Berlin 
1925; M. Gttesow und P. Guthnick, Katalog lichtoloktrisoh gornessenor Sterne 
Kleinere Ver6ff. Berlin-Babelsberg. 8. 1930. 

4 ) P. Guthnick, Sitzungsber. PreuB. Akad. Wiss., Phys.-Math. KJasso, 1931, 
22,618. . 
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namentlich kleine sekundare Minima untersucht worden. Bei den photo- 
elektrisclien Earbenmessungen (ygl. S. 415 und 908) ist die hohe MeB- 
genauigkeit und die Unabhangigkeit der Spektralempfindlichkeit von 
der Intensitat wesentlich gewesen. Die Untersuchungen der selektiven 
Absorption (vgl. S. 557) in der MilchstraBe ist durch solche Messungen 
wesentlich gefOrdert worden. SchlieBlich haben die photoelektrisohen 
Metboden bei den photometrischen Untersuchungen flaohenhafter Ob- 
jekte Bedeutung erlangt (vgl. oben Punkt 3). Als Beispiel sei die photo- 
elektrische Untersuchung der Intensitatsverteilung im Andromedanebel 
erwahnt 1 ). Hier war die Eignung der Methode fur die Untersuohung 
flaohenhafter Objekte wesentlich, und ebenso die hohe Genauigkeit der 
Messungen, die eine sichere Trennung zwischen Nebel und Himmels- 
grund ermOglichte. Es sei noch erwahnt die photoelektrische Beobach- 
tung des Gegenscheins 2 ). 

Eiir astronomisch-spoktralphotometrische Untersuchungen sind Photo- 
zellen bis jetzt erst in geringerem AusmaB verwendet worden. Es seien 
erwahnt die Messungen von Linienkonturen im Sonnenspektrum mit 
Hilfe einer Photozelle in Verbindung mit einem ROhren-Elektrometer 3 ). 

§ 5. Strahlungsmessung 

mit Selenzellen. Weitere photoelektrische Methoden. 

Die metallische halbleitendo Modifikation des Selens andert ihren 
elektrischen Widerstand bei Bestrahlung. Hierauf beruht die Anwondung 
des Selens fiir photomctrische Zwecke. Eine Solenzelle beBteht aus 
einer diinnen Selenschicht, die zwischon zwei Elektroden so angebraeht 
ist, daB der Leitungsquerschnitt des Selens mOgliohst groB, der Leitungs- 
weg mOglichst klein ist, damit trotz des hohon spezifischon Widerstands 
der resultiercndo Widerstand nicht tibermaBig groB ist. Bringt man dio 
Selenzelle als den einon Arm einer Whoatstoneschen Briicko an, so ist 
der Ausschlag des liruokengalvanometers ein MaB fiir die Bestrahlung 
der Selenzelle. Der Widerstand dor Selenzelle andert sich mit dor Be¬ 
strahlung und der Galvanometoraussohlag mit dem Widerstand. 

Als Elektroden der Selenzelle kOnnen z. B. zwei um eine isolioronde 
Platte dicht nebeneinander gewickelte Driihte dienen, zwischen doren 
Windungen das Seien aufgotragen wird (Drahtzelle), oder auch dio zwei 
Teile einer z. B. durch Zickzack-Gravierung geteilten Platinschicht 
(gravierte Zelle). Dor elektrische Widerstand betragt bei solchen Zellen 
im allgemeinen zwischen 10 4 und 10 7 Ohm. 

J ) J. Stebbins und A. Whitford, Proc. Nat. Acad. Wash. 20, 93. 1934. 

2 ) C. T.Elvey, Astrophys. Journ. 75, 424. 1932; 77, 56: 1933. 

3 ) T. Dunham jr., Physic. Rov. 44, 329. 1933. 
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Selenzellen sind von Stebbins 1 ) fur astronomisch-photometrische 
Zwecke benutzt worden, bevor die Alkalizellen in die Astronomie ein- 
gefuhrt wurden. Die Resultate hatten eine hohe Genauigkeit, man war 
aber auf hellere Sterne beschrankt (heller als 3 m bei einem Objektiv von 
30 cm Offnung). Die Anordnung von Stebbins war infolge der Tempe- 
raturabhangigkeit des Selenwiderstands gegen Temperaturanderungen 
empfindlich. Zum Schutz der Zelle wurde eine Eispackung benutzt. 

Neuerdings hat Bernheimer 2 ) empfindlichere Selenzellen fur astrono- 
mische Photometrie benutzt. Die Steigerung der Empfindlichkeit be- 

ruhte zum Teil auf der Anwendung von Zellen 
mit relativ geringer empfindlicher Oberflache 
(1 mm Durchmesser), die von einem ent- 
sprechend weniger extrafokalen Sternbild 
bestrahlt werden konnten. Bernheimer 
konnte mit einem Reflektor von 40 cm Off- 
nung Sterne der 6.-7. CrOlienklasse mitciner 
Genauigkeit von einigon Prozcnt photomc- 
trieren. Der EinfluB von T(mipcmturiinde- 
rungen wurde von Bernhnimer (lurch Be- 
nutzung zweier Selenzellen in der Whcat- 
stoneschen Brucke eliminiert, einer, die be¬ 
strahlt wurde, und einer Kompensationszolle. 

Die Widerstandsanderung des Selous er- 
folgt nieht proportional dor Bostrahlung. Als 
Beispiel zeigt Abb. 55 den Zusammonhang 
zwischen GalvanometemiiNsohhig und Tnten- 
sitat bei der von Bernhkimisr benutzten 
Anordnung. 

Selenzellen zeigen im allgemeinen NachwirkungsolTekte in dem Sinne, 
daB der Dunkelwiderstand sicli erst einige Zeit naeh deni AufhOren der 
Bestrahlung einstellt. Hierauf nniB bei den Beobaohtungen Riieksieht 
genommen werden, indein inimer gleich lange Strahlungszoiten und 
Dunkelpausen benutzt werden. 

Die geringe Reicliweite im Vergleich mit den Alkalizellon, die Nielit- 
Proportionalitat und die Nachwirkungseffekte sehranken den Anwen- 
dungsbereich der Selenzellen ein. Trotzdem ist die Selenzelle, nament- 
lich wegenihrer relativ hohen Empfindlichkeit im Rot und Ultrarot, fur 
gewisse astronomisch-photometrische Arbeiten geeignet. 



Abb. 55. 

Ziisainmonlmng zwiselion Ual- 
vanomotcTaiisHchlag und Jn- 
tensitat b(>i oinor Selonssrllc in 
WlioatHtonobriick('nH(dialtimg. 


’) J. Stebbins, Astrophyn. Jo urn. 32, 187. 1910. 

a ) W. Bernheimer, ViortoljabrsHchr. d. Astron. Cos. 65. 255. 1930. 
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Es sollen hier noch einige photoelektrische Verfahren erwahnt werden, 
die zwar noch nicht lbei Beobachtungen der Himmelskttrper zur An- 
wendung gelangt sind, die aber vielleicht in Zukunft auf diesem Gebiet 
einige Bedeutung erlangen ktanen. 

Die Sperrschicht-Photozellen 1 ) ktanen bei schwacheren Licht- 
quellen nicht benutzt werden, dagegen wohl z. B. fur Sonnenphotometrie. 
Ihre Vorteile sind die einfache Handhabung, die Proportionality zwi- 
schen Photostrom und Bestrahlung sowie die relativ hohe Empfindlich- 
keit im Rot. 

Die sog.Photonen-Zahler 2 ), die auf der Zahlung von photoelektrisch 
losgelOsten, stark beschleunigten Elektronen beruhen, haben eine sehr 
hohe Empfindlichkeit. Zwar reichen sie nicht weiter als Photozellen in 
Verbindung mit hochempfindlichen Elektrometern, mit denen man ja 
bis zur naturlichen Grenze photoelektrischer Photometrie gelangt (vgl. 
S. 911). Es ist jedoch mOglich, dali die Photonenzahler nach weiterer 
Verbesserung sich unter Umstanden als bequemer als die erwahnten 
Apparaturen erweisen werden. SchlieBlich sei noch in diesem Zusammen- 
hang der Gedanke erwahnt 3 ), beschleunigte Photoelektronen photo- 
graphisch zu registrieren. 

3 ) t^lxT Photomotrio mit SptMTscihicht-PhotozoIIon vgl. man z. B. R. Sewiu, 
Objektivo Phofcomotrit 1 . Berlin 1935. 

2 ) B. Rajkwsky, Physik. r A. 32, 121. 1931; G. L. Lochicr, Pliysic. Rov. 42, 525. 
1932. 

a ) K. O. KikpknUKU iort, Naturwisrt. 22, 297. 1934. 
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Methoden der Farbenmessung 


Von 

J. Hellehioh, Hamburg-Bergedorf 




Eestes Kapitel. 


Methoden der Farbenschatzung. Colorimetrische Methoden. 

§ 1. Allgemeines. 

Fur den physikalischen Zustand eines Sternes bestimmend ist die 
Temperatur der Sternmaterie. Den Beobachtungen unmittelbar zugang- 
lich ist nur die von den auBeren Schichten ausgeaandte Strahlung, und 
die Intenaitatsverteilung im Spektrum ist von der Temperatur dieser 
Schichten abhangig. Spektralphotometrische Messungen in engen Wellen- 
langenbcreichen gestatten die Temperatur zu bestimmen und liefern 
auIJerdem cinen Beitrag zu der Frage, inwieweit die Strahlung der Sterne 
der eines schwarzen KOrpers cntspritjht. Die Untersehiede in der Intensi- 
tatsverteilung ini Spektrum bei den vcrschiedenen Temporaturon be- 
dingen die Farbc des Sternes, und die M'cssung der Differenz der Integral- 
helligkeiten zweier grOlJerer Wcllenlangenbereiche ergibt ein Mali fur die 
Far lie, ein Farbcmiquivalent, aus doin riickwiirts auf die IntonsitatH- 
vertedung und dam it auf die Temperatur geschloHsen werdon kann. 
Spektralpliotometrisehe Beobachtungen koinmcn hauptsachlich fur Mes- 
sung an einzelncn Objekten zur Amvomlung. Sie bedingen cincn grOlJeren 
instrumented len Aufwand und rind mit erhebliehen MeBarbciten vor- 
bunden. Worm os sick um die Beobaohtung ciner grtiBeren Zalil von 
Objekten handelt, wind derartige Messungen zu zeitraubend und um- 
standlich. In diesem Fallo begniigt man sich mit der photometrisohon 
Messung dor Farbc. 

Neben dicHcm photometrischen Vcrfahren wind noch einige andero 
Methoden zur Bestimmung der Farbe zur Anwendung gekommon, die 
hier beschrieben , werden sollen. Zunachst ist die direktc Schatzung der 
Farbe zu nennen. Ferner hat man Apparate zu konstruieren versucht, 
die sog. Colorimeter, mit denen direkt die Farbe zweier Objekte in meB- 
barer Weise verglichen werden kann. Endlich ist noch die Methode der 
effektiven Wellenlangen eingefuhrt worden, bei der die Farbe durch den 
Abstand von Beugungsbildern, also eine Langenmessung, ermittelt wird. 
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Soweit die hier genannten Methoden nicht direkt die Werte der Tem- 
peratur ergeben, wird der Zusammenhang mit derselben empirisch unter 
Benutzung des Spektraltypus abgeleitet. Derselbe ist kein eigentliches 
MaB fur die Temperatur oder die Farbe, da er durch das Vorhandensein 
bestimmter Spektrallinien bestimmt wird, deren Auftreten nicht not- 
wendigerweise von der Temperatur abzuhangen braucht. Die Erfahrung 
hat aber gezeigt, dafi ein enger Zusammenhang zwischen dem Spektral¬ 
typus und der Temperatur besteht und die Zuordnung von Farbaquiva- 
lenten zum Spektraltypus gleichzeitig eine solche zur Temperatur be- 
deutet. 


§ 2. Die Farbenschatzungen. Die Farbenskalen. 

Die Ermittlung der Farbe durch Betrachtung der Sterne mit bloBem 
Auge oder im Fernrohr ohne weitere Hilfsmittel ist die einfachste Me- 
thode der Farbenbestimmung. Damit derartige Schatzungen den Wert 
einer exakten Beobachtung erhalten, ist es erforderlich, daB die Ergeb- 
nisse nicht nur in einer allgemeinen mehr oder weniger unbestimmten 
Beschreibung der Farbe bestehen, sondern die beobachtete Farbe durch 
mOglichst eindeutige Angaben charakterisiert wird. Eine Einheitlichkeit 
der Farbenangaben ist auch deswegen erwiinscht, um die Ergebnisse der 
verschiedenen Beobachter miteinander vergleichen zu kOnnen. Man hat 
daher Farbenskalen eingefiihrt, die aus einer Reihe von Farbenklassen 
bestehen, welche durch Buchstaben oder Farbensymbole gekennzeichnet 
sind. In diese Skala hat der Beobachter die Farbe gedachtnismaBig ein- 
zuschatzen und die Zeichen der Skala zur Angabe der Farbe zu benutzen. 
Es sind verschiedene Skalen fur die Beobachtung von Sternfarben auf- 
gestellt worden. 

Bei der Beobachtung irdischer Farben benutzt man, wenn von der 
Intensitat abgesehen wird, im allgemeinen zwei GrOBen zur Charakteri- 
sierung der Farbe, den Ton und die Sattigung. Die Farbenskala besteht 
aus einer Reihe von Grundfarben und den beiden Hilfsfarben WeiB und 
Schwarz. Die einzelnen Farben entstehen dann durch Vermischung der 
Hilfsfarben mit den Grundfarben und werden gekennzeichnet durch den 
Grundton, den sie enthalten, und den Grad der Beimischung von WeiB 
bzw. Schwarz, der als Sattigungsgrad bezeichnet wird. 

Die Farben einer derartig vollstandigen Farbenskala lassen sich durch 
die Oberflache einer Kugel darstellen, auf der langs eines grOBten Kreises, 
FarbenS-quator genannt, die Grundfarben aufgetragen sind, wahrend den 
Polen des Kreises die Hilfsfarben WeiB und Schwarz zugeordnet werden. 
Den Parallelkreisen entsprechen die Farben mit dem gleichen Sattigungs¬ 
grad, den Langenkreisen, die senkrecht auf dem Farbenaquator stehen, 
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Farben mit gleichem Tone, aber verschiedenem Sattigungsgrad. Fiir 
astronomische Zwecke kommt man mit einer weniger umfangreicben Skala 
aus, da Schwarz nicht vorkommt. In diesem Falle geniigt die bereits 
von Newton 1 ) eingefuhrte DarsteUung der Skala durch einen Farben- 
kreis. Auf der Peripherie desselben werden die Grundfarben aufgetragen, 
im Zentrum befindet sich WeiB, und die Farben gleichen Tones sind nach 
ihrem Sattigungsgrad langs des Radius angeordnet. Derartige zwei- 
dimensionale Skalen, bei denen Ton und Sattigung angegeben werden, 
sind fiir Farbenschatzungen auch zur Anwendung gelangt. Smyth 2 ) 
stellte 1864 eine Farbentafel speziell fiir die Schatzung von Sternfarben 
her. Die Skala enthielt sechs Grundfarben und fiir jede derselben vier 
Sattigungsgrade. Dieselben wurden als Exponenten bei der Farben- 
angabe notiert. 

Von den Beobachtern, die zweidimensionale Skalen verwenden, sei 
hier Franks 3 ) genannt, da von ihm eine grOBere Beobachtungsreihe von 
Sternfarben ausgefiihrt ist. Die von Franks benutzten Grundfarben sind: 

Rot (R), Orange (0), Gelb (Y), Grim (G), Blau (B), Violett (V), 

WeiB (W). 

Die in Klammern gcsetzten Buchstaben sind die gebrauchten Abkiir- 
zungen. AuBerdem sind noch Kombinationen von Farben, wio OY, OR 
verwendet worden. Die Sattigungsgrade sind mit 1-4 bezeichnet, von 
WeiB an gcrechnet. Bei den Stcrnen, welche isoliert stehen, kommen nur 
die Sattigungsgrade 1-3 vox*. 

Neben den zweidimensionalen Skalen sind fiir astronomische Beob- 
achtungen auch Skalen, welche nur FarbtOne enthalten, eingefiihrt 
worden. Dor Sattigungsgrad wird in diesen Skalen nicht unterschieden, 
sondern alR Andorung des Farbtonea aufgofaBt. Diese cindimensionalen 
Skalen gehon auf Akgelander 4 ) zuriick, der folgende Hauptfarben fiir 
dieselben vorschlug: 

Purpur, Hot, Orange, Gelb, WeiB, Blaulich. 

Dazwischen waren noch jo zwei bis drei Unterklassen eingeschoben. Ihre 
groBe Verbroitung verdankt die linearo Skala aber der zuerst von Klein 5 ) 
1864 eingefuhrten Zahlenbezeichnung fiir die Farbcnklassen. Wahrend 
Klein nur fiir starker gefarbte Sterne Zahlenangabeti benutzto, stellte 

*) Optics. London 1704. 

a ) P. Smyth, Sidoral Chromatics. London 1864. 

8 ) E. C. Piokebino, Ann. Harvard Coll. Obs. 14. 1884. 

4 ) E. Argelandkb, Schumachers Jahrbuch fur 1844. 

8 ) H. J. Klein, Astron. Nachr. 70, 105. 1868. 
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S chmid t 1 ) 1872 eine zehnteilige, alle Farben umfassende Skala auf. Die 
Hauptfarben WeiB, Gelb, Orange und Rot von Ajrgelander wurden 
beibehalten und ihnen eine zehnteilige Zahlenskala in folgender Weise 


zugeordnet: O c = WeiC 6°-Orange 

4°-Gelb 10° -Rot 


Diese Farbenskala ist das Vorbild fur die folgende Skala von Osthoef*) 
gewesen, die heute die allgemein gebr&uchliche ist: 


0 * rein WeiB 

1 - gelblich WeiB 

2 - WeiBgelb 

3 = Hellgelb 

4 « rein Gelb 


5 - dunkol Gelb 
B^rcJtlich Gelb 

7 = Orange 

8 « gelblich Rot 
9-Rot 


Eine kleine Anderung der Osthoffschen Skala ist von Hagen 3 ) vor- 
gesohlagen worsen. Die vier Hauptfarben WeiB, Gelb, Orange unci Rot 
werden bei Schmidt den Zahlen 0, 4, 6 und 10 zugeordnet, die Inter¬ 
vals Bind daher nicht gleich groB. Hagen schlagt dcshalb eine neunteilige 
Skala vor, die von ihm als chromatische Skala bezeichnct wird. Die Zu- 
ordnung der Farben ist dann die folgende. 

()=■ WeiB 6 = Orang<' 

3 - Gelb 0 J R (, k 


Der Hauptunterschied dieser Skala gegenuber derjenigen von Oht.ioff 
besteht in einer kleinen Verschiebung urn cine Klasse naeh dem WeiB. 

Zu erwahnen ist noch eine eindiraonsionalo Skala, die von Vogei, 4 ) 
eingefiihrt war und deshalb von Wichtigkeit ist, weil sie bei der I’ots- 
damer Durchmusterung benutzt ist, bei der nicht nur die llelligkeiten 
gemessen, sondern aueh die Farbe jedes Stcrncs gesehatzt wurde. Von Kb 
verwendete statt der vier von Schmidt bonutzten Grundfarben nur drei: 
WeiB, Gelb und Rot, und schaltete zwisehcn diese Farben noch vier 
Zwischenstufen, so daB sich nachstehende Folge von Farben ergab: 

W, GW, WG, G, RG, GR, It usw. 

Diese Skala erwies sich aber bei der Durchfiihrung der l’otsdamer Durch¬ 
musterung als nicht zureichend. Es wurden noch mehr Unterklassen 
eingefiihrt, die durch Hinzufiigung von Vorzeichcn zu den Buehstaben- 
symbolen kenntlich gemacht wurden, so daB Bich als Skala ergab: 

W-, W, W +, GW-, GW, GW -i usw. 

1) J. F. Schmidt, Astron. Nachr. 80, 10. 1872. 

2 ) H. Osthoff, Die Farben der Fixstemo auf Grund eigener IleobHelilungen. 
Astron. Nachr. 153, 141. 1900; Specola Astronomiea Vatieana 8. 1910. 

*) J. G. Hagen, Specola Astronomiea Vatieana 3, 1, 28. 1911. 

4 ) H. C. Vogel, Publ. Astroph. Obs. Potsdam 3, 132, 1883. 
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AuBer in der Potsdamer Durchmusterung hat die Vogelsche Skala keine 
groBe Anwendung gefunden. Gegeniiber der Skala von Osthoff besitzt 
sie den groBen Nachteil, den alle Farbenskalen aufweisen, die die Farben- 
angaben nicht durch Zahlen ausdriicken, sie sind reohnerisch nicht be- 
quem zu handhaben. Angaben in diesen Skalen kOnnen nicht ohne wei- 
teres mit anderen Beobachtungen, auch wenn sie in derselben Art an- 
gegeben sind, verglichen werden. Hierzu bedarf es einer Einfuhrung von 
Zahlenwerten fur die Buchstabensymbole. 

§ 3. Die Farbenbeobachtungen und ihre Fehlerquellen. 

Um einwandfreie Farbenschatzungen zu erhalten, ist erforderlich, daB 
der Beobachter ein normal empfindliches Auge besitzt. Bei der Beob- 
achtung sind die Sterne zentral zu fixieren, da in der zentralen Sehgrube 
die farbenempfindlichen Netzhautelemente, die Zapfen, am starksten ver- 
treten sind. Extrafoveale Betrachtung kann wcgen der ungleichfOrmigen 
Verteilung der Zapfen in den auBeren Gebieten der Netzhaut leieht zu 
fehlerhaften Schatzungen AnlaB geben. Besonders zu beachten ist, daB 
der Farbeindruck einer Lichtquellc von der Intensitat abhangt. Die 
Farben verlieren mit abnehmender Helligkeit ihren Glanz, woiBe Tone 
nehmen eine graue, gclbe und rote eine braunliche Farbung an. Bei licht- 
schwachcn Objektcn kann man nur noch cine ganz grobe Einteilung in 
weiBe und rote Farben vornehmen, und bei den schwachston Sterncn ist 
eine Farbenschatzung iiberhaupt nicht mehr mOglich. Alio Liehter er- 
scheinen in einem WeiBgrau, dessen Farbton (lurch (lie Empfindlichkoit 
der Stabchcn, des Hell-Dunkclapparates des Augcs, bestimmt ist. Die 
Sicherhcit der Farbenbcobachtung sinkt also mit abnehmender Intcnsi- 
tat. Brauchbare Schatzungen kOnnen nur in einem mittleren Bereich 
der Helligkeit erhalten werden, (lessen untere Grenze durch das Auf- 
tretcn der braunliehen Tone gegcben ist. Der Beobachter hat durch 
passende Wahl des Instrumentes und der OkuIarvergrOBerung dafiir zu 
sorgen, daB die zu beobachtendcn Sterne in dem fiir Farben giinstigen 
Helligkeitsbereich liegen. 

Die Farbenbeoba(!htungen werden durch die sclektive Absor])tion des 
Lichtes in der Atmosphare stark becinfiuBt. Mit wachsender Zenitdistanz 
tritt eine Verschiebung der Farben nach dem Rot ein, infolge der Zu- 
nahme der Absorption. Dieser EinfluB der atmospharischen Rotfar- 
bung beginnt bei ungefahr 55° Zenitdistanz merklich zu werden. Um- 
stehende Tabelle zeigt die Rotfarbung nach OsTHOFFschen Farben¬ 
beobachtungen 1 ). Die Werte der Zunahme der Far be mit der Zenit- 

H. Osthoff, Specola Astronomica Vaticana 8, 35. 1910. 
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dis tanz Z sind in Einheiten der Osthoffschen Farbenskala ausgedriickt. 
M ist die dnrchlaufene Luftmasse, wenn die Luftmasse bei senkrechtem 
EinfaJl, ako im Zenit, gleich 1 gesetzt wird. 

Die Luffcunruhe iibt keinen merklichen EinfluB auf Farbenschatzungen 
aus, da sich die Hauptfarbe auch bei unruhigen Bildern immer gut fest- 
stellen laBt. Farbenschatzungen sind aber zu vermeiden bei atmospha- 
rischer Trtibung und Dunstbildung. Schwacher Mondschein ubt nur ge- 
ringen EinfluB im Sinne einer Verminderung der Farbe aus. 


Tabelle 1, Atmospharische Rotfarbung. 


Zenitdistanz 

Sternfarbe 

M 

Visuollo 

Weifi u. Gelb 

Rot 

Luftmasso 

Hxtinktion 

72° 


+ m 

3,2 

0",'43 

69° 

- 

+ 0,7 

2,8 

0,35 

o 

CO 

CO 

- 

+ 0,4 

2,5 

0,28 

63° 

+ 0F6 

+ 0,3 

2,2 

0,23 

60° 

+ 0,4 

+ 0,3 

2,0 

0,20 

57° 

+ 0,4 

+ 0,3 

1,8 

0,10 

• 54° 

+ 0,3 

+ 0,2 

1,7 

0,14 

51° 

+ 0,2 

+ 0,2 

1,6 

0,12 

o 

00 

+ 0,1 

+ 0,2 

1,5 

0,00 

45° 

+ 0,0 

+ 0,1 

1,4 

0,08 


Falls die Farben unter Benutzung eines Fernrohres goschiitzt sind, 
findet infolge der selektiven Absorption des Lichtes in den Oliisern der 
Objektive eine Veranderung der Farben statt. Besonders boi altercn 
Objektiven, fur die haufig stark gelblioh oder griinlich gcfarbte Glassortcn 
verwendet worden sind, ist mit starkeren Verfalschungen der Farben zu 
rechnen. Da infolge der Dispersion der fur die achromatischen Objektive 
verwendeten Glaser ein sog. sekundares Spektrum auftritt, wird jedos 
Objektiv zu der wahren Sternfarbe noch etwas Eigones binzutragen. 
Nachdem man in neuerer Zeit farblosere Glaser herstellcn kann und aueh 
Fortschritte beziiglich der Beseitigung des sekundaren SpektruniH ge- 
macht sind, ist die Gefahr starker Verfalschung der Farben bei der Beob- 
achtung am Fernrohr, sei es durch Schatzung odor Messung, geringer 
geworden. 

Eine andere Fehlerquelle bildet die Kontrastwirkung, die sieh bcson- 
ders bei nahe zusammenstehenden Objekten bemerkbar macht und zur 
Angabe von FarbtOnen wie Blaugriin, Purpurrot fiihrt, die sonst nicht 
beobachtet werden. Da bei Doppelsternen die Komponenten haufig 
sehr verschiedenen Spektraltypus, also auch starke Farbunterschiede 
aufweisen, werden bei diesen Objekten infolge der VergrOBerung des 
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Farbunterschiedes durch die Kontrastwirkung ganz extreme Farben 
beobachtet. 

AuBer den hier aufgezahlten Faktoren sind noch einige andere Ein- 
fliisse zu nennen, wie Ermiidung, verschiedene Kopfhaltung, Wechsel der 
Farbempfindlichkeit von einem Tage zum anderen, zeitliche Anderung 
der Farbenauffassung wahrend einer Beobachtungsreihe, Unterschiede in 
der Durchsicht der Atmosphare, welche schwer kontrollierbare Fehler- 
quellen der Farbbeobachtungen bilden. Absolute Bestimmungen der 
Farben lassen sich nicht ausfuhren. Jeder Beobachter hat seine eigene 
Skala, die auch noch fur die einzelnen von ihm benutzten Instrument© 
nicht die gleiche zu sein braucht. Um verschiedene Beobachtungsreihen 
miteinander vergleichen zu kOnnen, sind sie auf eine gemeinsame Referenz- 
skala zu beziehen. Als solche wird meistens die Skala, welche sich aus 
Osthoffs Farbenbeobachtung ergibt, benutzt. Es ist bei Ausfiihrung von 
Farbenbeobachtungen daher zweckmaBig, neben den eigentlichen Pro- 
grammsternen noch eine Reihe von Sternen, fur welche Beobachtungen 
von Osthoff vorliegen, mit zu beobachten. 

§ 4. Die wichtigsten 

Farbenkataloge und ihre Beziehungen zueinander. 

Abgesehen von den Farbenschatzungen, die von den Beobaehtern 
der Doppelsterne und der Veranderlichen ausgefiihrt sind und sich nur 
auf diese speziellen Objekte am Himmel beziehen, sind fur die helleren 
Sterne mehrere umfangreiche Beobachtungsreihen ihrer Farben aus- 
gefiihrt worden. Die wichtigsten dieser Farbenkataloge sind die folgenden: 

Die Beobachtungen von Skstini 1 ) sind 1 844-1840 in Rom unter Ver- 
wendung einer eihdimensionalen Skala ausgefiihrt. Die Ergebnissc sind 
von Hagkn neu herausgegeben unter Hinzufugung eigener Beob¬ 
achtungen. 

Die Farben von Franks sind in der bereits oben erwahnten zwei- 
dimensionalen Skala geschatzt. 

KrOgers Beobachtungen 2 ) betreffen hauptsachlich farbige Sterne, es 
sind aber zum Vergleich mit Osthoff, (lessen Skala Kritgicr benutzte, 
eine Anzahl von weiBen Sternen mitbeobachtet worden. 

Osthoffs Beobachtungen sind mit einem Refraktor von 10 cm Off- 
nung und 302 cm Brennweite und 40fachor VcrgrOBerung sowie an zwei 

x ) J. 0. Hackn, Colon Stellari owsorvati a lloina nogli anni 1844-184C da Bene¬ 
detto Sowtini. Specola Astronomica Vaticana 3. 1911. 

a ) F. KrOckr, Nouer Katalog farbiger Stemo zwischen dom Nordpol und 23 u 
stidlicher Doklination. Spocola Astronomica Vaticana 7. 1914. 

Handb. d. ExporlmontalphyHik, lid. XXVI. 59 u 
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anderen Instrumenten mit kiirzerer Brennweite ausgefuhrt worden. Der 
Katalog enthalt die Farben von 2520 Sternen bis zur sechsten GrOfie 
siidlich des Aquators. Jeder Stern ist mindestens zweimal beobachtet 
worden. 

Die Beobachtungsreihe von Lau 1 ) in den Jahren 1914-1916 enthalt 
die Farben von 778 Sternen. Die Klassifizierung erfolgte in der Osthoff- 
schen Skala. 

Die Potsdamer Durchmusterung 2 ) enthalt fur die Sterne, deren Hellig- 
keit photometrisch gemessen ist, auch die Angabe ihrer Farbe nach der 
von Vogel eingefuhrten Skala. 

Der Vergleich der Skalen und die Bestimmung der Reduktion der 
Farben auf eine Skala wird wesentlich erleichtert dureh den von Kruger 
und Hagen aufgestellten Indexkatalog 3 ), welcher fur 8231 Sterne den 
Nachweis ihres Vorkommens in den Katalogen von Sestini-Hagen, 
Kruger, Franks und Osthoff enthalt. Untenstehende Tabelle gibt die 
Beziehung der Potsdamer Farbenskala zu den Skalen der Bdobachtungen 
von Osthoff und Kroger. Ein merklicher Untersehied zwisehen den 
Farbenskalen der beiden letzteren besteht danach nicht. Die Kataloge 
von Kruger, Lau und Osthoff kOnnen als gleichwertig angesehen wer- 
den. Der Vergleich der Farbangaben derselben zeigt, dab der mittlere 
Fehler einer Farbschatzung von der GrOfienordnung j.OVO ist. 


Tabello 2. Farbe. 


Potsdam 

Osthoff 

K HUGE It 

W 

2‘i‘4 

2(4 

W i 

2,5 

2,5 

(SW 

2,8 

2,7 

(JW 

3,3 

3,8 

<JW i 

3,8 

4,0 

W(1 

4,1 

5,1 

wo 

5,2 

5,8 

wo i 

5,5 

9,0 

<s 

9,1 

9,3 

(i 

9,4 

9,4 

(j i- 

(1,5 

9,5 

R(J 

9,7 

9,9 

R(J 

9,9 

9,8 

OK 

8,8 

8,0 


J ) H. F. Lau, Untorsuchung ubnr clio Karbon der Fixsterne. Astron. Nadir. 
205, 49. 1917. 

2 ) CL MOller und P. Kkmpf, Publ. Astroph. Obs. Potsdam 17. 1907. 
a ) F. Kruger, Indexkatalog nobHt Krgftnzungon zu dan Sternfarbenverzeieh- 
nisson von Hagen, Kruger und Osthoff. Spocola Astronomica Vuticana 9, 1917. 
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Bildet man fur Sterne desselben Spektraltypus den mittleren Wert 
der Farbe in der linearen Farbenskala, so ergeben sich die folgenden, von 
Kruger aus seinen Beobachtungen abgeleiteten Werte. 


Spektrum 

Farbe 

Spektrum 

Farbe 

B 

2f4 

G 

5?1 

A 

2,8 

K 

5,7 

F 

4,3 

M 

7,2 


Dieselben zeigen das vOllige Parallelgehen von Spektraltypus und Farbe 
und enthalten gleichzeitig den Nachweis, dafi die eindimensionale Farben¬ 
skala zur sicheren Bestirnmung der Farbe geeignet ist. 

Da die mittlere Temperatur fiir die einzelnen Spektraltypen bekannt 
ist, kann auch der Zusammenhang zwischen Oberflachentemperatur und 
gesehatzter Sternfarbe abgeleitet werden. Hierbei ergibt sich fiir einen 
Stern des Spektraltypus M, der eine Temperatur von 3000° besitzt, eine 
ausgesprochene rote Farbe, T\ und selbst hei Temperaturen von 6000° 
sind noch gel be Farben beobachtet. Dieses Ergebnis steht in einem ge- 
wissen Widerspruch zu den an irdischen Lichtquellen gernachten Farben- 
beobachtungen. Lichtquellen mit Temperaturen von 2000° bis 6000° 
erscheinon deni Augc wcili. Rote Farbung oiner Liehtquelle tritt nur bei 
tieferen r romperaturen von ca. 1000° auf. Die Skala der Farben als Funk- 
tion der Temperatur bei den Stcrnen erseheint gegen die irdischer Licht- 
quellen sehr stark versehoben. Der zu erwartende Farbeneindruck bei 
einer bestimmten, (lurch die Temperatur gegebenen Energieverteilung 
ini Spektrum labt sich auch theoretiseh unter Benutzung einer bestimm- 
ten Farbentheorie, z. B. der Young-Helmholtzschen Farbcntheorie be- 
rechnen. Bottiunger (siehe S. 1 (>H) lindet auf (Srund soleher Rechnungen, 
daB nur (Jelb und Blau fiir den Tompcraturboreioh von 2000° bis 20000° 
vorkomnien noil ten. Diese objektiven Farben zeigen also aueh die starke 
Versehiebung der subjektiven Farbskala der Sterne. Wie her cits auf 
S. 109 miller auseinandergesetzt ist, entsteht diese Versehiebung baupt- 
sachlich duruh die PunktfOnnigkeit der Sternbilder. Worm die irdischen 
Farbenbeobaehtungen an sehr kleinen Flaeben, die den Sternbildorn 
ahnlieb sind, ausgcfuhrt werden, so erbiilt man ebenfalls stark ver- 
schobene Farben. 


§ 5. Colorimetrische Messungen. 

Es sind eine Reihe von Versuchen unternommen worden, die einfache 
Schatzung durch eine exakte Messung der Farben zu ersetzen. Bereits 
Zollner hatte bei seinem Photometer eine MeOeinrichtung fiir Farben 
vorgesehen, welehe sich aber nicht als sehr geeignet erwies. Erst in neuerer 

59* 
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Zeit ist es gelungen, Colorimeter zu konstruieren, die brauchbare Mes- 
sungen ergeben, wie z.B. das unten beschriebene Colorimeter von Graff. 
Bei diesen eben genannten Colorimetern werden die Farbenangaben in 
einer willkurlichen Skala, die dem betreffenden Instrumententypus eigen 
ist, erhalten, und eine Zuordnung zu anderen Farbenaquivalenten oder 
dem Spektraltypus ist erforderlich, um zu eindeutigen Farbenangaben zu 
gelangen. Im Gegensatz hierzu gestatten colorimetrische Messungen nach 
der Wilsingschen Methode direkt die Werte der Temperatur zu berechnen. 

§ 6. Colorimeter des Photometers von ZttixNER 1 ). 

Zollner hatte sein Astrophotometer mit einer Einrichtung zur Far- 
bung des Lichtes der Vergleichslampe versehen, die bereits im Abschnitt 
„Visuelle Photometric" auf S. 593 naher beschrieben worden ist. Dieses aus 
Nicolschen Prismen und einer Bergkristallplatte bestehende Colorimeter 
sollte nach den Absichten Zollners nicht nur zur Farbung der kiinst- 
lichen Sterne, sondern auch zur Farbmessung der Sterne dienen. Durch die 
Ablesung am Colorimeterkreis ist die Farbe eindeutig bestimmt, denn die 
Ablesung hangt nur von der Dicke der Platte, dem Winkel zwischen den 
Hauptschnitten der Nicolschen Prismen und der Farbe der Lichtquelle ab. 

Zu umfangreichen Farbenmessungen ist es aber nie benutzt worden. 
Der Hauptgrund ist darin zu suchen, daB die erzeugten Farben eigentiim- 
liche Mischfarben sind, die vom Violett schnell ins Blau iibergehen, dann 
langsamer durch Grim nach Gelb, und allmahlich durch Gelb nach 
Orange. Dem Colorimeter fehlen die Ubergange von den weiBen zu den 
blauen FarbtOnen, die gerade bei den Sternen am Hinunel am moisten 
vorkommen, nur fur die roten und gelben Sterne*finden sich annahernd 
entsprechende Farben. Dieses geht auch aus den von Zollner ange- 
stellten Messungen der Farben von 34 helleren Sternen hcrvor. Im all- 
gemeinen lassen sich reziproke Temperatur und Colorimeterablesung 
durch eine glatte Kurve in Beziehung setzen, nur die Sterne vom Typus 
B fallen im gleichen Sinne heraus, das ZOllnersche Photometer versagt 
also bei den weiBen Sternen. 

§ 7. Colorimeter von Graff. 

In neuester Zeit sind von K. Graff 2 ) ausgedehnte Farbenmessungen 
mit einem neuen Colorimeter ausgefiihrt worden. Dasselbe ist einem 
Zollnerschen Photometer nachgebildet, besitzt aber statt der Zollnerschen 

*) F. Zollner, Astron. Nachr. 71, 357. 1868. 

2 ) K. Graff, Eineneue Kolorimetorform fur Stornme, 3 sungen. Sitzungsber. Wien. 
Akad., Abt. Ha, 140, Heft 7. 1931. S. 481. 
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Colorimetereinrichtung einen Farbkeil (Abb. 1), bestehend aus einem 
Blaukeil, welcher mit einem kompensierenden Rotglas verbunden ist und, 
in den Strahlengang des kiinstlichen Sterns eingeschaltet, die am Himmel 
vorkommenden Sternfarben wiedergibt. 

Das Licht der elektrischen Lamp© passiert die Negativlinse und die 
Blendenscheibe B, die mit verschiedenen Diaphragmen versehen ist, um 
einen kiinstlichen Stern zu erhalten. Nach Durchgang durch den farbigen 
Mefikeil K wird durch zwei Glan-Thomsonsche Prismen N die Hellig- 
keit des kiinstlichen Sterns auf die des natiirlichen gebracht. Das Mikro- 


skopobjektiv M bildet mit- 
telsder 45°gegendie optische 
Achse geneigten Glasplatte 
S die kiinstlichen Sterne im 
Okular 0 ab. Aus der Mes- 
sung einer grOBeren Zahl von 
Sternen ist der Zusammen- 



hang zwischen Colorimeter- Abb. l. 

ablesung und Spektraltypus 

bestimmt worden, so daB die zu jeder Keilablesung gehOrige Spektral- 
klasse bekannt ist. Diese Farbklassen sind beim Graffschen Colorimeter 


durch den AnsehluBkatalog hinsichtlich des Nullpunktes und der Skala 
festgelegt. Es ergibt sich eine fast lineare Beziehung zwischen der Keil¬ 
ablesung und der Farbklasse. 

Das Colorimeter in Verbindung mit einem kleinen Refraktor von 
69 mm0ffnung ist von Graff 1 ) zur eolorimetrischen Durchmusterung der 
Sterne bis zur fiinften GrttBe zwischen (lorn Nordpol und 40° siidlicher 
Deklination benutzt worden. Der Katalog enthiilt die Farbon von 
1110 Sternen, wobei die Katalogwerte durohschnittlieh auf 4-5 Beob- 
achtungen beruhen und einen mittlercn Fehler von durohschnittlieh 
2-3 Zehnteln besitzen. Das umfangreiehe Material ist von Graff auch 
hinsichtlich des Einflusses der atmospharischen Rotfarbung mit wach- 
sender Zenitdistanz untersucht worden. Bis 74° Zenitdistanz, also bis 
zum 3 1 / 2 fachen der bis zum Zenit durchlaufenon Luftrnasse (sieho Ta- 
belle 1) ist ein EinfluB nioht zu orkennen. Dann beginnt die Farbvertie- 
fung nach dem Rot rasch zuzunehmon, wobei rote und weiBe Sterne sich 
gleich verhalten. 


J ) K. Graff, KoIorimctriMchn DurchmuHtorung (lor Sterne bis 5 zwischen (lorn 
Nordpol und 40° siidlicher Domination. Sitzungsbor. Witm. Akad., Abt. Ila, 
142, Heft 8. 1933. S. 387. 
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§ 8. Rotkeil- und Blaukeilcolorimeler. 

Bei den Farbenmessungen mit Colorimetem handelt es sich darum, 
der VergleichBlichtquelle dieselbe Farbe zu geben, wie sie der zu messende 
Stern besitzt. Nun haben aber die zur Verfiigung stehenden irdischen 
Vergleichslichtquellen eine Temperatur von hOchstens 3000°, sind also 
stark rot gefarbt, wahrend die Sterne Temperaturen bis zu 20000° be- 
sitzen und eine weifl-blaue Farbe zeigen. Man kann daher den einfachsten 
Weg, die Farbe, das heiBt die Temperatur von Vergleichslicht und 
Sterne auf Gleichheit zu bringen, nicht beschreiten. Man muii entweder 
die Lam penstrahlung in meBbarer Weise scheinbar auf eine hohere Tem¬ 
peratur oder die des Sterns auf eine tiefere Temperatur transformieren, 
um gleiche Farbung zu erreichen. Wilsing hat versucht, auf diese Weise 
zu einer brauchbaren Messung der Farbe bzw. der Temperatur zu gc- 
langen. Die Umformung der Strahlung kann durch selektive Reflexion 
oder Absorption erfolgen. Untersuchungen von Wilsino mit solektiv 
reflektierenden Goldspiegeln zeigten, daB fiinf Reflexionen goniigten, um 
die Strahlung der Sterne mit hohen Temperaturen auf die Lntnpen- 
temperatur herabzusetzen. Aber die Benutzung der selektiven Absorp¬ 
tion erwies sich der Reflexionsmethode iiberlegen, und lotztoro ist daher 
nicht weiter benutzt worden. Die Absorption wird (lurch Filter, die pns- 
send ausgewahlt sind, bewirkt. Prinzipiell ist es gleichgiiltig, oh man die 
Sternstrahlung auf eine Strahlung niedrigeror Temperatur oder das Vcr- 
gleichslicht auf eine hOhere Temperatur umformt. Es stelien aber zur Zoit 
keine geeigneten Blaufilter zur Verfiigung, die mit goniigender Annfthe- 
rung die Strahlung der Lampe herauftransformieren, wahrend das ltot- 
filter F 4512 1 ) innerhalb der Bcobachtungsgenauigkeit. die Strahlung 
scheinbar auf eine Strahlung niedrigerer Temperatur umformt. Das Filter 
ist keilfOrmig geschliffen, so daB eine Transformierung der Strahlung auf 
verschieden hohe Sterntemperaturen erfolgen kann. Der Melivorgang be- 
steht darin, die zu vergleichenden Objekte auf gleiche Farbe zu bringen. 
Die dabei eingestellte Filterdicke bzw. die Keilliinge ist ein Mali fiir die 
Farbe bzw. fur die Temperatur, die sich direkt aus den lleobachtungcn 
ableiten laBt. 

Ist I(AT) die Intensitat der Sternstrahlung, q(k) die Absorption des 
Filters in Abhangigkeit von der Wellenlange A, so wird die Strahlung 
nach Durchgang durch den Keil bei der Keildicke A auf I (AT)-o'" |,,,w 
reduziert sein. Diese Strahlung soil wieder die Form I (A'T) haben, aber zu 
der Temperatur T' gehttren. Es muB also, wenn // eine nur von A ab- 
hangige Abschwachungskonstante bedeutet, 

_ I(AT)e" /|,,,(i) - n I(AT') 


*) Schott u. Gon., Jena. 


(i) 
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sein. Wird als Strahlungsgesetz das Wiensche Gesetz angenommen, 


so ist 




■0,/lT 


( 2 ) 


und die obige Bedingungsgleichung wird erfullt, wenn das Filter eine 
Absorption von der Form 

<pW-Po +N* ( 3 ) 

besitzt. Flir das Filter F 4512, welches Wxlsikg 1 ) benutzt, ist sehr ge- 
nahert <p( A) =+8,655-5,715/A. (4) 

Die Konstanten ft 0 und gelten fur 1 mm Keildicke des Filters. Haufig 
wird auch /? 0 und angegeben und als charakteristische Far- 
bungskonstante bezeichnet, die flir F 4512 flir die in den verschiedenen 
Instrumenten benutzten Keile nach spektralphotometrischen Unter- 
suchungen die folgenden Werte hat: 


.Heidolborger Kuil 
Bonner Kuil 
Potsdamnr Kril 
Lnmbang-Kcil 


0,b63 

0,692 

0,654 

0,685 


Fiir hohe Tcmperaturen fiihrt die Benutzung des Wiensohen Gesetzes 
zu merklichen systernatisehen Fehlern, es muB rnit dem Planckschen 
Strahlungsgesetz gcreehnet werden, also fiir 1(AT) der Wert 

I (AT) o,A »o- <,,1/T (i._e" <, */ AT )' 1 (5) 

gesetzt werden. I hum kann aber die obige Bedingungsgleichung nicht 
mehr allgemein erfiillt werden. Wilsino hat diese Sehwierigkeit uni- 
ganger), indeni er fiir den letzten Faktor eine Reihonentwieklung nach 
Potenzen von 1/A einfiihrt und diesolbe naeh deni zweiten (Jliede abbrieht 


(1 i , ( J« i YiU a (6) 

Die Werte von y {) und y x als Funktionen der reziproken Temperatur sind 
in der r .rabelle 3 angegeben. 

Fiir niedrigo r reni[)eraturen kann y x vernaehlassigt werden, wie z. B. 
fiir die Vergleichslarnpe, deren Temporatur von der (irOBenordnung 
2500° ist. 

Ferner ist noeh die Fxtinktion zu beriieksiehtigen. Nach Wilsinos 
Beobachtungen laBt sieh aber der Trunsmissionskoefjfizient der Atrno- 
sphare pA rnit geniigender Armaherung als Funktion der Wellenlango 
dureh die Gleiohung ... e 

*) J. Wilsinu, Mossung dor Parboil, drr Holligkcitrn und dor Durclimnssor dor 
Stome init Anwondiing der PlanckHchon StrahlungsglHnlumg. Publ. Astroph. Obs. 
Potsdam 24, Nr. 76. 1920. 
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Tabelle 3. Tabelie 4. 


T / o , 

yo 

yi 

A 

c,/T 

A 

c s /T 

0,0 

0,0000 

0,0000 

0,8 

0,446 

3,1 

3,088 

0,1 

0,0000 

0,0000 

0,9 

0,699 

3,2 

3,190 

0,2 

+■ 0,0014 

- 0,0007 

1,0 

0,743 

3,3 

3,291 

0,3 

+ 0,0180 

- 0,0083 

1,1 

0,879 

3,4 

3,392 

0,4 

+ 0,0620 

- 0,0273 

1,2 

1,010 

3,5 

3,493 

0,5 

+ 0,1280 

- 0,0544 

1,3 

1,136 

3,6 

3,594 

0,6 

+ 0,2062 

- 0,0842 

1,4 

1,259 

3,7 

3,695 

0,7 

+ 0,2890 

- 0,1140 

1,5 

1,378 

3,8 

3,796 

0,8 

+ 0,3722 

- 0,1423 

1,6 

1,495 

3,9 

3,896 

0,9 

+ 0,4532 

- 0,1682 

1,7 

1,609 

4,0 

3,997 

1,0 

+ 0,5313 

- 0,1918 

1,8 

1,721 

4,1 

4,097 

1,1 

+ 0,6057 

- 0,2130 

1,9 

1,832 

4,2 

4,197 

1,2 

+ 0,6764 

- 0,2322 

2,0 

1,941 

4,3 

4,298 

1,3 

+ 0,7434 

- 0,2495 

2,1 

2,049 

4,4 

4,398 

1,4 

+ 0,8070 

- 0,2652 

2,2 

2,156 

4,5 

4,498 

1,5 

+ 0,8676 

- 0,2794 

2,3 

2,262 

4,6 

4,599 

1,6 

+ 0,9252 

- 0,2923 

2,4 

2,367 

4,7 

4,699 

1,7 

+ 0,9800 

- 0,3040 

2,5 

2,472 

4,8 

4,799 

1,8 

+ 1,0322 

- 0,3149 

2,6 

2,575 

4,9 

4,899 

1,9 

+ 1,0820 

- 0,3248 

2,7 

2,678 

5,0 

4,999 

2,0 

+ 1,1299 

- 0,3340 

2,8 

2,781 

5,1 

6,099 




2,9 

2,884 

5,3 

6,200 




3,0 

2,986 

5,3 

6,300 


darstellen. Fiir Potsdam hat man 

a {) -* -0,3IS 
«!- + 0 , 388 . 

Bezeichnet l z die Lichtweglange in der homogenen Atmonphare, ho iwt 
die Extinktion e -iui z + «,//.)i z (#) 

Damit sind sowohl die Extinktion als aueh der Planeksohe Faktor der 
oben angegebenen Bedingungsgleichung angepafit. 

Um endlich den EinfluB verschiedener Helligkeit der beiden hinsicht- 
lich der Farbe zu vergleichenden Bilder zu eliminieren, werden nicht nur 
die Farben, sondern auch die Helligkeiten auf Gleiehhcit gebracht. Die 
erforderliche Lichtschwachung der Vergleichslampe, wobei die Inten- 
sitatsanderung durch einen Keil oder durch Nicolsehe Priamen bewirkt 
werden kann, sei Q. Man erhalt bei Berucksichtigung dieser Faktoren 

c 1 A” 5 e"^ , ^ T e +(y ° + yi/;) e" ( ‘* o + ai/A)lz e"^ 0 ' 4 ’^ l ^ ) 1 - QcJA“ 6 e" c,/AT e y » (9) 

wo sich die gestrichelten Buchstaben auf die Vergleichslampe beziehen. 
Aus dieser Gleichung folgt 
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°/ r -yi• «A ' M -c/r- y ; <io> 

c 1 e >'» “•'* ' A , Q ( .' e K ,_ ( 11 ) 

Wird noch A m 

A ^Cjj/T-y, (12) 

gesetzt, so ist nach 01. (10) 

A = c 2 /T'—y, —«jljj—^(,/1 ( 13 ) 

° der A-A’-« 1 l r /)^ (,4) 

Aus dieser (ileiuhung kann A berechnet warden, wenn T' die Lampen- 
temperatur, l z die Wegliinge in der homogenen Atmosphare und A die 
Keildicko hoi der Beobaehtung bekannt sind. Die reziproke Temperatur 
e 2 /T des Sternes ergibt sieh dann aus Tabelle 4. 

Tab<‘l I (‘ 5 . 


I <^ 0 ( A ) 


log0(A) 


A 


Iog0(A) 


0,5 

0,2780 

2,4 

8,7472 

0,0 

0 , 11)50 

2,5 

8,0087 

0,7 

0,1 120 

2,0 

8,5002 

0,8 

0,0214 

2,7 

8,5121 

0 , 1 ) 

9 , 1 ) 41)8 

2,8 

8,4242 

1,0 

0,8082 

2,0 

8,2504 

U 

0,7808 

2,0 

8,2788 

1,2 

0,7050 

2,1 

8,2014 

1,2 

0,0210 

2,2 

8,1242 

1,4 

0,5420 

2,2 

8,0472 

1,5 

0,4022 

2,4 

7,0702 

1,0 

0,2820 

2,5 

7,8020 

1,7 

0,2028 

2,0 

7,8172 

1,8 

0,2228 

2,7 

7,7400 

1 , 1 ) 

0,1420 

2,8 

7,0048 

2,0 

0,0024 

2,0 

7,5888 

2,1 

8,084 1 

4,0 

7,5122 

2,2 

8,0050 

4,1 

7,4275 

2,2 

8,8200 

4,2 

7,2021 

Da (lit' ^(Nsnnitc 

Stmhlun# d(‘s St(M'lH's 

in (l(oi) 


4,2 

4.4 

4.5 
4,0 

4.7 

4.8 

4 . 1 ) 
5,0 

5.1 

5.2 
5,2 

5.4 

5.5 
5,0 

5.7 

5.8 

5 . 1 ) 
0,0 


7 , 2801 ) 
7,21 IS 
7,1270 
7,0022 
0 , 1)870 
0,1)120 
0,8288 
0,7047 
0 , 01)08 
0,0170 
0,5422 
0 , 401)8 
0 , 21)05 
0,2222 
0,2502 
0 , 177 ! 
0,1041 
0,0215 


K <-,/A V r ‘ ir o>- 1 1, '<U 


betriigt, so erliiilt man Ciii* diesel I ><>. 
eingesetzl wird 


( 15 ) 


worn) aus 01. (II) dor Wort von o 


K Q< k, » ®*e A:i -dA , 

K <* J • Q -o 1 " 1 " o, y. 1 • 0(A) . 


( 10 ) 


51 ) 1 ) 


oder 


(17) 
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wo 

0(A )-j}r*-e- Alx dk (18) 

gesetzt ist. A 

Der Wert des Integrals 0 ist von Schnaudkr 1 ) fur die Grenzen 
A 1 *>450m//, und 4 ~ 680 m // berechnet worden. Tabelle 5 gibt die Loga- 
rithmen des Integrals fur die verschiedenen Werte von A - e 2 /T -y x . 

Als Helligkeit in GrOBenklassen erhalt man 


m »-2,5logE + const. 


(19) 


Diese so berechneten GrflBcn sind von Wilsing colorimetrisehe GrflBcn 
genannt worden, sie stimmen sehr nahe mit den visuellen Helligkeiten 
iiberein. Die Einstellung der Gleichheit von Farbe und Helligkeit am 
Colorimeter liefert neben der Farbe auch eine Helligkeitsmessung und 
schaltet gleichzeitig Einflusse, die aus der Verechiedenhoit der Farben 
entstehen kttnnen, aus. 

Im allgemeinen werden die colorimetrisehen Beobaohtungen als diffe- 
rentielle AnschluBmessungen ausgefiihrt. Kind zwei Sterne mit dem 
Colorimeter gemessen worden, so hat man nach den obigen Formeln als 
r fem peratu r d ifferen z 


A 1 ~A 2 -U| (l Zl ~l /s )~/^i (/1 1 -^ 2 ) (-9) 

und als HelligkeitsdifFerenz 

n^-nij--2,5(log i log^j -i log Jjjj i l*J«o(^(l Xl -■■!„,) i //„(• I,--.1*))). (21) 


Die ])raktische Herstellung des (Colorimeters ist verhnil nismhBig ein- 
faeh. Aus einem Zollnersehen Photometer werden <1 ic^ Blend- und Farb- 
gliiser vor der Vergleiehslampe entfernt und ein Rotkeil in den Strahlen- 
gang des Kternes eingefiihrt. Die Konstantcn des FarbmeBkeiles werden 
vorher im Laboratorium spektralphotometrisch bestimint. 

Der Vorteil der Methode gegeniiber spektralphotometrisehen Messun- 
gen ist der wesentlieh geringere Zeitaufwand. Ferner ist J'iir die Beob- 
aehtung heller Sterne ein kleineres odor mittleres 1 nsl.rumoot ausreiehend. 
Mit einem SeehszOller kommt man bei den Sternen hoherer Tempcratiir 
(Spektraltypus A) bis zur 0. GrftBe, bei den tieferen Temperaturen 
(Spektraltypus K und M) bis zur 7. GrOlJe. Da die Sterne auf gleicbe 
Helligkeit gebraebt werden, ist eine Helligkeitsgleiebung nicbt zu er- 
warten. Frforderlieh ist ein farbenemplindliehes Auge und die Ver- 
meidung zu geringer Helligkeiten, bei denen in dem betrellenden Instru¬ 
ment die Farbenempfindung nieht mehr sieher ist, bei einem SechszOller 
also ungefiihr b'ST). 


') th SoHNAunwit, 7 a \ WiIjMINuh knlomnatrischor Mcthodo. Astnm. Nachr. 219, 
221 . 1923 . 
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Wilsing hat nach dieser Methode die Temperaturen von 104 Sternen 
bestimmt. Die Lampentemperatur ist dabei in der Weise eliminiert 
worden, dali die colorimetrisch bestimmten c 2 /T-Werte der Sterne 
/3HercuIis, a Ophiuehi, £ Aquilae und a Aquilae in it den spektral- 
photometrisch bestimmten Werten in Ubereinstimmung gebracht wurden. 
Die colorimetriseh bestimmten Temperaturen stimmcn, soweit die Sterne 
auch visaed spektralphotometrisch beobaehtet wind, rnit diesen Werten 
uberein. Die colorirnetrischen Helligkeiten hat Wilsing init den visuellen 
Helligkeiten der Potsdamer Durchmusterung verglichen. Systematische 
Abweichungen, die von der Tempcratur odor Helligkeit abhangen, sind 
nicht vorhanden. 

Eh ist in der Praxis auch der umgekehrte Weg beschritten worden, 
die Lampentemperatur dureh ein Blautilter auf die Sternitemperatur 
heraufzutransformieren. Eknhicnkokk 1 ) hat fiir cine grOBere Anzahl von 
Sternen die Temperaturen dureh Messung der Farbe in it einem Blaukeil- 
kolorimeter bestimmt. Da aber geeignete Blautilter, wie bereits friihor 
erwahnt, welche die Lampenstrahlung genau auf die hOhere Tempcratur 
transform ieren, also eine Absorpt ionskurve von der Form </<(A) // () i fiJX 
besitzen, nicht vorlmnden sind, muU man auf die direkte Bestimmung 
der Temporatur, wie bei der Rotliltermethode, verzichten. Ekssknkofp 
bestimmt deshalb aus der Beobachtung einer Anzahl von Sternen, deren 
Temperatures aus den Potsdamer colorimetrischen Be< > bach t ungen von 
Wilsing bckannt sind, den Zusammenhang zwisehen den Ablesungen 
seines Farbkeiles mil der Tempcratur. Es ergab sieli eine lincarc Bezie- 
hung z\vis(‘h(m < 1 <mi Temperaiuren und den Koilablesungen S. 

i/ r r o,:b r >7-o,oos:m(S -r>,4). (22) 

Mit dieser Reduklionsformel lassen sieli dann die zu (Urn Keilablesungen 
gehorigen Temporal uron ermitteln. 


X \v i«: 1 t us K a in tk l. 

Die Melhode der eflekliven Wellcnlangen. 

§ I. AllgeineincH. 

Wird vor <*• in( k n Rcllcktnr odor vor das Objektiv oinos Re Irak tors ein 
aus parall( k l( k n Staben <xler Brahten bestohendes (Jitter gesetzt, so er- 
seheinen in <Um* Brennebene zu beiden Seiten neben dein Zentralbild di( k 
Beugungsbildor verschiodcner Ordnung. »Je nach der Dimension der 
(Jitterknnxtantcn relativ zur Bronnweite, vverden die Beugungsbilder in 

J ) B. Fkssmn kokk, I )(‘< (‘nnination of slur IrmpiTiil uivs. Astron. Naehr. 236, 21)7. 
1 020 . 
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mehr Oder weniger ausgedehnte Beugungsspektren auseinandergezogen, 
deren blaues Ende dem Zentralbild am nachsten liegt. Abb. 2 zeigt 
photographische Aufnahmen der Beugungsbilder von a Canis minoris 
bei drei verschiedenen Belichtungszeiten, welche mit einem Stabgitter 
vor dem photographischen 60 cm-Objektiv des groQen Refraktors der 
Hamburger Sternwarte erhalten worden sind. Die Aufnahme mit der 

langsten Belichtungszeit zeigt die Beugungs- 
spektren bis zur 9. Ordnung. Die Intensitats- 
verteilung in dem Beugungaapektrum wird 
von der dea Sternspektruma, also vom Spok- 
traltypus,abhangen,und durch ITntersuohung 
deraelben kann der Spektraltypus beatimmt 
werden. Vondiesen Obcrlegungen auagehend, 
hat man die Methode der aog. effektiven 
WeJlenliingen zurBestimiming der Karbe oder 
Temj)eratur auagearbeitet 1 ). 

Man wall It in der Praxis das (Jitter so, dali 
aueh die Beugungsbilder erster Ordnung keine 
grolJe Ausdehnung, also noch sternformiges 
Aussehen besitzen, und mi lit den Abstain! 
der Beugungsbilder erster Ordnung. Dieser 
sog. Spektralabstand wird vcrsclhcdcn aus- 
fallen, jo naoh der Page des Intensitats- 
maximums im Beugungsbilde. Sind die In¬ 
strumental konstanten bekaimt, so kann aus 
dem S|)ektralabstand die Wcllcnlhngo des In- 
tensitiitsmaximums bereelmet wordon. Fur jc- 
den Spektraltypua ergibt si<*h cine bcstimmtc 
Wellenlilnge, die nach Pomstock 2 ) effekt-ive Wellenlange gcnnmit wird. 
Im (Jegensatz zu anderen Karbiupiivalenten wird bier di<» Far bo durch 
cine Liingenmessung bestimmt. 

Die Best.!miming der eiTektiven Wellenlangen kann sowohl durch 
direkte visuelle Ausmessung am Kernrohr als auch durch Ausmcssung 

') 0. I5ki«jstuani), Kecherches sur les eouleurs des etoilex lixes. Nova. Acta 
Upsula 2, No. 4. 1909. F. Hkutzhimminu, Ober die Verwendung phot ographiseh 
vor Wellenlangen zur Pestimmung von Farbeniujiiivalenlen. Publ. Astropli. 
Ohs. Potsdam 22, No. 93. 1909. II. LiNDitUAn, Die photogmphiseh elYcUtivi 1 
Wellenlange als Farbena<piivalent der Sterne. Ark. Mat. Astr. Fys. 13, No. 29. 
19IS. - M. Wolk, Versuche mit dem Ohjektivgitter. Astron. Naehr. 213, 49. 
1921. 

2 ) (J. (\ Comstock, On the application of interference methods to the determi¬ 
nation of the effective wavelength of star light. Astrophys. Journ. 5, 26. IK97. 



Abb. 2. Photographische Anf- 
nalmien der Beugungsspektren 
von a Canis minoris bei vorge- 
schaltotem Ohjektivgitter mil 
drei versehiedenen Belicli- 
tungszeiten. 
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der Bilder auf der photographisehen Platte erfolgen. Das erste Verfahren 
ist aber nur bei den ersten Versuchen 1 ) auf diesem (Jebiete zur An- 
wendung gelangt, heute werden effektive Wellenlangen ausschlieBlieh auf 
dem photographisehen Wege bestimmt. 


§ 2. Reduktionsformeln. 

Vor dem Beobaehtungsinstrument befinde sieh ein Paralleldrahtgitter, 
dessen Kbene senkreeht zur optischen Aehse des Instrumented steht. 
Bezeiehnet man mit cl und a die Breite der (Jitterstabe und der Zwischen- 
raume und mit e a i d die sog. (iitterkonstante, so ist fur das parallel 
zur optisehen Aehse einfallende Lieht von der Wellenlange A der gegen- 
seitige Abstain! der beiden Beugungsbilder erster Ordnung 

s 2fA/e, (1) 

wenn f die Bronmveite des Instruments ist. Sind Brennweite f und 
(Jitterkonstante <* bekannt und ist s gemessen vvorden, so ergibt sieh als 
effektive Wellenlange f ... 


Die Berechmmg dor 4 it aus der Spektrnldistanz inittels dieser einfaehen 
Forme I (2) ist strong nur fiir die optisohe Accuse giiltig. Fiir grOlJere 
Neigungen dor oinfallondon Strahlon gegen die (Jitternornmle bediirfen 
die mit ihr bereelmeten 4ir nooh oiner Vorbesserung. Die Korrektion 
laLU sieli t hooretiseli horoehnen und in oino sehr einfaehe Form bringen. 
Sind x und v die Koordinaten des Nternbildos auf der Platte, bezogen 
auf die optisehe Aehse als Nullpunkf, x gemessen in liiehlung der Dis¬ 
persion dc*s (biters, v senkreeht dazu, und bezeiehnet man mit A ( > den 

oben bereelmeten Weal , ... .... 

4 , («>) 


so ist der wahre Wert dor ofTektivon Wellenlange 


; ; ; '**" 1 

/ V(V /k 0 A i) .) 


( 4 ) 


Das Zusaf zgliod sotzt sieli aus dc k n b( k id( k n Korroktionou fiir die Neigung 
des »St rallies g( k g< k n die* optisehe Aehse in dor Disporsionsriehtung und 
senkreeht dazu zusammen. I)ic k se Korrokt ionsformel, bc k i der a.ueh die 
httheron Potonzon dor Neigung vernaehlassigt sind, redoht fiir alio in dor 
Praxis vorkommenden Fallen aus. Fiir die unmit telbaro Umgobung dor 
optisehen Aehse, also fiir kleine Worto von x und y, kann das Korrek- 
tionsgliod vernaehlassigt werden. 


*) H. K. Imu, Messim^en <I<t riTrkl iven \VrlIrnliuip i n in St< k rnspekt ren. Astron. 
Naehr. 173, SI. 1000. 
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Als Ausdehnung der Beugungsbilder erster Ordiiung ergibt sich, wenn 
und Ag die beiden Grenzwellenlangen sind, deren Licht bei der Belich- 
tung noch eine erkennbare Schwarzung auf der Platte bewirkt, 

a ~ (Ai-Ag). (5) 

Fiir die Ausmessung ist nun erforderlich, dali die Beugungsbilder nicht 

zu nahe am Zentralbild liegen und 
durch dasselbe gestbrt werden. Da 
s«(2f/c)-A iwt, midi e/f mttgliehst klein 
gewahlt werden. 

Andererseits wiiehst mit abnehmen- 
dem e/f die lineare Ausdehnung der 
Beugungsbilder rr, und fiir die Auh- 
messungergibt siehdaimdieSehwierig- 
keit, auf die stark langliehen, nielli 
mehr sternartig aussehendeii Beu¬ 
gungsbilder eiir/ustellon. Die bisheri- 
gen Krfahrungen liaben ergeben, dali 
es am vorteilhaftesten ist , o/f von der 



(JrOlienordnung •/„ 


waldon. 


Mit einem derartigen (Jitter (vergl. 
Abb. .*{) <* 10,00 mm, f D100 mm 

e/f l / im sin<l die in Abb. im ver- 
grolJerten Malistab (ea 1:2) winder- 
gegebenen Aufnahmen von Sternen 
versebiedener Npekt ra ll y pen am 

AM). bOein-Refraktorder IlamburgerNtem- 

Zur lioHtimmimgolToktivor Wol- warte in BergedoiT erbalten worden. 

lonlfingen benut-zte Aufimhmeii Jcdcr Stern ist mit mohreren Belieh- 

,1,.,' H(... K u..KHl>ikl«r v»n KU>. tungHKoit , on fjroiW»M1 IIKMl Wor<l<M., <li<> 

verHohiedener »Sp(‘ktniltvpon. . 

so gewahlt sind, dali die Sebwar/am- 

gen der Sjiektren erster Ordnung eine eimvandfreie Ansmessung der 

Spektraldistanz zur Bestimiming olTektiver Wolleidangon gestatten. 

Fiir die Beobaehtung elTektiver Wellenlangen ist natiirlieb erwi'mseht, 

dali das (Jitter mbgliehst wenig Liebt absorbiert. Man bat als Intensitats- 

verhaltnis fiir das Bild bei freier Offming I w zum Zentralbild I / bei 

vorgesetztem (Jitter I 0 /I y (e/a) 2 und fiir das Intensitatsverbaltnis des 

Beugungsbildes n-ter Ordnung 1„ zum Zentralbild 

IA ■ (e/jran) 2 Hin 2 7ran/e . (b) 

Den geringsten Ijiehtverlust erhalt man fiir d a, also wenn Liieken und 
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Gitterstabe gleieh groB sind. Es erreichen darm die Beugungsbilder un- 
gerader Ordnung ihre Maximalintensitat, wahrend die Bilder gerader 
Ordnung verschwinden. Derartige Gitter werden als Normalgitter be- 
zeichnet. Wenn das Spektrum erster Ordnung betrachtet wird, i«t 



und die HelligkeitHdifferenz in GrOBenklassen 

A m 1 r J‘505 , A m « 0\ n 98<) . (8) 

Die Beugungsbilder erstcr Ordnung sind 2"*48 schwaeher als die Bilder 
bei freier Offnung. Bei Bestimmung effcktiver Wellenlangen wird die 
GrenzgrOBe eines instrumentes fur eine bcstimmte Ex position szeit also 
urn mindcstens zweieinhalb (JrOBcnklassen herabgesotzt. Will man zu 
derselben (JrenzgroBe win bei freier Offnung gelangen, so ist also eine 
erhebliebe Verlangerung der Kxpositionszeit erforderlieh. 


§ 3. Gitier. 

Was die teebnisebe Ausfiihnmg des Gitters betrifTt, so bietet die Her- 
stellung desselben fiir groBere Werte der (Jitterkonstanten keine erbeb- 
liehen Nebwierigkeiten. Als Material sind 
Holzsta.be, Messingdrabte, Eisenroste zur 
Verwendung gelangt. II ickt/simuino l>e- 
nutzte! aul'dem Mount Wilson-Observato- 
rium (un (Jitter a us (Jummischmiren. Abb. 4 
zeigt das (Jitter des 00em-ltelVaktors der 
Bergedorfer St <m*ii wart( k . web-bos aus einem 
Holzrabmen I ><‘st <di t, auf'dem Stab I bander 
gespaimt sind. I )ie (Jit terkonstante betragt 
10,00 nun. Jedes der Stabllmnder besitzt 
(Mile ttpannsebraube, so daB jederzeit eine 
Naebspannung moglieh ist. 

B( k i kl( k iiu k n I nst nini( k nt( k n in it (Jit terkon- 
stanten unt( k r 1 mm laBt sieb niebt iinni( k r 
eine bel’riedigende (Jl( k i<*b(Virnii^kc-it« <l( k s 
(Jitters ( k rzi( k l( k n, man ist daberdnzu fiber- 
gegangon, aid’ versilberten planparallelen 
1 > Iatt< fc n di< k (Jit t< k r einzureiUen. Wesent- 
lic*b ist, daB ( k in systemat iseber (Jang d( k r 
(Jitterkonstant-en e a i d iiber das (Jitter sehadlieher ist als die‘zutalligen 
Abvveiebungen einzolner (Jitterstabe. Die (Jitterkonstante wird dureb 
Ausmessung des (Jitiers mit ( k iii( k r geeigneten MeBvorri(-litung bestimmt, 



A!>b. *1. Objekl ivtfit tor do* (10 om- 
Rofmklors der Hamburgor Slern- 
vvurio in Uer^edorf I’iirdie BosLim- 
muni' olToktivor YYolIcnUinKon. 
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wobei GleichmaBigkeit und die Erfullung der Bedingung a - d gepruft 
wird. Was die Lage des Gitters betrifft, so ist prinzipioll naturlich die 
Richtung der Gitterstabe gleichgliltig, aber aus praktisehen Griinden 
wird man das Gitter so orientieren, daB die Dispersionsriehtung des 
Gitters senkrecht zur taglichen Bewegung liegt, da dann Fuhrungsfehler 
keine Verfalschung der Spektraldistanz bewirken ktinncn. 

§ 4. Ausmessung der Flatten. 

Dieselbe kann in jedem geeigneten McBapparat fur photographisehe 
Platten, photographischen Flatten messer, Stereokom para tor, in Ver- 
bindung mit einem Fadenmikrometer, vorgenointnen werden, indem man 
den Abstand der Schwarzungssehwerpunkte der beidon Beugungshilder 
erster Ordnung bestimmt. Die sehwiiehsten Beugungshilder ha bon zwar 
ein sternartiges Aussehen, die starker gesehwarzten Milder Hind aber 
doeh bei der meistens gewahlton GrttBe der Gitterkonstanten etwaH liing- 
lich und besitzen eine elliptisehe Form, da sie in der Nahe des ttehwar- 
zungsmaximums vcrbreitert Hind. Die kleine HalbaeliHo <Um- Ellipse fallt 
mit demselben zusammen. Naeh der Definition der olToktiven Wellen- 
langen ist bei der Messung der Sehwiirzungssehwerpunkf dor Beugungs- 
bildcr einzustellcn. Es kann aueh statt (lessen die geomotrisehe Mitte, 
der optisehe Sehwerpunkt der Beugungshilder zur Einsfollung benutzt 
werden. Bei dem stern- odor pmiktfOrmigon Aussehen <l<*r Bilder fallen 
der optisehe und der Nehwarzungsselnverpunkt so nuho zusammen, daB 
sie praktisoh nieht getrennt werden kdnnen. 

Fortier hesteht noeh die drifte Mbgliehkeit, das Nehwnrzungsmaxinmm, 
also die kleine Halhaehse der Ellipse, zur Einstellung zu benutzen. Fs 
lassen sieh aueh auf diese Weise hrauehhare Farbenu<|uivalente ahloiton, 
und diese Art der Finstellung biefet. gewisse Vorziige wogon dor l T n- 
abhangigkeit der Lage des Nehwarzungsmaximums von dor Sehwhrzung 
selbst. Sie ist aber wenig benutzt worden, da es praktiseh nieht mOglieh 
ist, die Stelle grdBter Verbreitemng del* Beugungshilder mit goniigondor 
Sieherheit zu bestimmen. 

Uber einige in neuester Zeit iintornummono Versuehe, die* visuolle Aus- 
messung dureh die objektiveren Methoden der Regist rierung dor Spoktral- 
distanz mit thermo- und liehtelektrisehen Fhotomotorn zu ersetzon, wild 
weiter unten noeh zu spreehen sein. 

§ 5. Wahl des Instrumeiiles. 

Fur die Bestimmung eiTektiver Wollenlangen kommon sowohl Re fra k- 
torenalsaueh ReHektoren in Frage. Die Lage des Sehwarzungsmaximums 
im Beugungshild hiingt nun nieht nur von der Wellenlango dor Maximal- 
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strahlung ini Sternspektrum ah, sondern auch noeh vom Zustande der 
Achrotnatisicrung des Instrumcntes 1 ). Da bei Reflektoren diese Einfiiisse 
fortfallen, eigncn sich diesel ben irniner zur Bestimmung effoktivcr Wellen¬ 
langen. Nachtoilig ist nur die geringe Ausdehnung des branchharen Ge- 
sichtsfeldes, wegcn der auBcrhalb der optischen Aehse anftrctenden Coma. 

Hei don Refraktoren ist dagegen infolge dor mangelhaften Farben- 
vereinigung irn Vergleioh zn den Rcdektoren der Spektralbereieh, der fur 
die Bengungsbilder wirksum ist, eingeengt 2 ). Die Absorption in den 
Clasern des Objektives, der Vcrlauf der Farbkurve, dureh die der Achro- 
inatisierungszustand des Objektives eharakterisiert ist, ergo ben bei den 
einzelnen Refraktoren aueh bei Benutzung von Flatten rnit derselben 
spektralen Kmpfindlichkeit ITnterschiede im Vorlauf der effcktiven 
Wellenlangen als Funktion des Spektraltypus, und versehiedene Oesaint- 
arnplituden fiir den gleiehen Bereieh der Spektralklassen. Die giin- 
stigsten Verbal! nisse fiir die Bestimmung elfoktiver Wellenlangen erhiilt 
man, wonn die Farbkurve des Objektives einen mttgliehst flachen Verlauf 
zeigt, der symmetrisoh zur mittleren ofToktiven Wollenlange ist. 

Alle Farben in der Umgolnmg der mittleren eiTektiven Wellenlangen 
wen Ion dann annahernd denselben Brennpunkt besitzen und die A ( , n . 
von Andenmgen din* Fokussionmgen nur wenig beoinflutti werden. Nae.h 
dem ebon Gesagten ist os klar, dad fiir die einzelnen Beolmehtungsreihon, 
die mil vorschiedenon Inslrunicnlcn und Flat tensorten aufgenommen 
worden sind, sieh vorsehiodono Worle der A HV fiir die einzelnen Spektral- 
klasson orgobon. Sowohl <Iic* Amplitude wie auch < 1 >(‘ Form der Skala 
dor A rir als Funklion <h k s Sp(*kt rail y pus odor des Farbenindex wil'd von 
Insiruiu( k ul zu Instrunuml vuriioron. Di( k weitor unleii auf S. 1)50 zu- 
sammongeslolhon Werto d( k r A HT einiger Boolmeld ungsreihen zeigon, 
dad im allgein( k inen Kefloktoron oine groBero Amplitude als Refraktoren 
aufwoisen. 

I)i( k aus d( k r Messnng <l( k r S p<‘k 1 raid ist a nz nacli don obon nngogobenon 
Form( l ln boreelmelen olTokiivon Wellenlangen sind nocli (lurch ( k in( k Reilie 
von systems! isehon Feldern < k nts<<d11. di< k oliminiort werden miisson, mn 
die /l Hr als Fnrba<juivnlonlo b( k nuiz( k n zu konnon. Diese lOinIIiisso* sind 
toilweiso iiisl ruin< k nt< k lI(‘i* Naiur, leilweiso (lurch die at■mospharischon Be- 
dingung( k n, unl( k r den( , n di( k Aiifnalimo erfolgt ist, lx k dingt. 

') (). 1 i win is'i’it and, 1 ’her die AMian^i^keil der pliol n^raphiseli elTckl ivrn Wellen- 
lun^cn vom chroma! iselien Korrrkl ions/.usland des ()l>jckt ivos. Seeli^cr- Kcslscliriili 
S. 3NU. Merlin I Ol! I. 

-)(). Ih'UtosTUANi>, 1'I>«*r den KinMiil.) der Kokussierim^ mil* <lie pliol-ogmpliisch 
wirksameii Wellenlangen. Aslmii. Naelir. 220, 3N. r >. 1024. II. IIosion iinim, ( Imt 
den KinMuI.1 der t’okiissierimx mil* die plm!o^raphiseli wirksamen Y\ ellenlnn^en. 
As! ron. Naelir. 213, 321). 11)21. 

Ilaiidl). (I. K\ | >eri 11 lei i ( n 1 1 > h > h! k. lid. XXVI. 


an 
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§ 6. Distanzkorrektion. 

Die nach den Cl. (3) und (4) berechneten A (kfr von Sternen, die aulier- 
halb der optischen Aehse aufgenonunen worden sind, bcdiirfen noeh 
einer Korrektion, deren Betrag von der Bildfeldkrummung und den 
Abbildungsfehlern des Objektives abhangt. Dieselbe witch st rnit der 
Neigung der Strahlen gegen die optische Aehse, d. h. mit dem Abstande 
der Bilder von der Plattenmitte. Sind effektive Wellenlangen von Finzel- 
sternen zu bestimmen, so wire! man naeh Mttglichkeit alle Sterne (lurch 
entsprechende Verschiebung der Kassette nach jedcr Aufnahrne in der op- 
tischen Aehse aufnehmen. Bei Aufnahmen von ausgedehnten Cebieten des 
Himmels, wiebei offenen Sternhaufen,la(3tsich die Anbringungder Distanz¬ 
korrektion nicht vermeiden. Man bestiinmt dann (lurch besondere Aufnah¬ 
men von Sternen in verschicdenen Abstanden von der optischen Aehse die 
Reduktion der effektiven Wellenlangen auf die fur die optische Aehse giil- 
tigen Werte. 

§ 7. Bildstarkekorrektion. 

Fur die Hntstehung des Beugungsbildcs auf der photographischen 
Platte kommt nur ein ganz bestimmter Spektralbereioh in Krage, der von 
der Intcnsitatsverteilung im Sternspektrum, von der Achmmatisierungdes 
Objektives und der Finpfindlichkeit der verwendeten photographischen 
Platte abhangt. Zur Kntstehung der schwaohsten Bilder auf der Platte 
werden nur diejenigen Wellenlangen beitragen, die die grolite Intensitat 
besitzen. Bei den starker gcsohwarzton Bildern der helleren Sterne wirken 
auch die iibrigen Wellenlangen dieses Spektralberoichos mil . Fall! das In- 
tensitatsmaximum dabei nicht. mit deni Nchwerpunkt der Intensitaten zu- 
sannnen, so erlialt man mit zunelnnender Sehwarzung der Bilder eineAn- 
derung der gemessenen Spektraldistanzen, da dieselbon (lurch Finstollung 
auf den Intensitatsschwerpunkt erhalten worden sind. Die berechneten 
effektiven Wellenlangen zeigen einen Cang mit der Bildstarke, und cs ist 
erforderlieh dieselben von diesein FinMuli zu befreien. Orolio und Ver- 
lauf hangen von dem Instrument und der Plattensorte ah, auBcrdem kanu 
die Korrektion fur die Sterne verschiedener Spektralt.ypen verschiedcn 
sein. Praktisch erfolgt die Bestimmung der Bildstarkekorrekt ion, indem 
Aufnahmen mit verschiedener Fxpositionszeit von Sternen ausgefiihrt 
werden und die erhaltcnen Spektraldistanzen als Funktion < 1 <m* Bild¬ 
starke bestimmt werden. Als Mali fur die Bildstarke ist moistens der 
Durehmesser des Zentralhildes lumutzt worden, da, hei fokalen Bildern 
der Durchmesser desselben cine Funktion der Helligkeit. ist. Man kann 
aber auch in einem Mikrophotometer thermo- oder photoelokt risch ge- 
messene Pseudoschwarzungen benutzen. (Jraphisch oder (lurch Rechnung 
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wird die an die gem esse ne Spektraldistanz einer bestimmten Bildstarke 
anzubringende Korrektion ermittelt, inn die effektiven Wellenlangen fiir 
eine bestimmte Normalbildstarke zu erhalten. Wie be re its obcn erwahnt, 
ist ein rnogliehst Haeher Verlauf der Karbkurve des Objcktives crforder- 
]ich, damit Kokussierungsanderungen keinen erhebliehen KinfluH auf die 
effektiven Wellenlangen haben. Aueh die Bildstarkekorrektion wird na- 
tiirlieh bei stark gekriimmtem und unsymmetrischem Verlauf der Farb- 
kurve eine starke Abhangigkeit von der Fokussierung aufweisen. 

Es ist vorgesehlagen worden 1 ), Aufnahmcn die uni / U)im dov Hvenn- 
weite von der besten Fokusstellung abweieben, auxzufiihren, urn die 
Fokussierungseinlliisse zu bestimmen. A Is beste Fokusstellung wird dabei 
ini allgemeinen diejenige St.ellung angesehen, welehe die brauehbarsten 
Bilder der mit-tleren Spektrultypen F-0 ergibt. 

§ 8. Zenitdistanzenreduklion. 

Mit waehsendor Zenitdistanz durehlauft das Lieht der Sterne iminer 
grolier werdende Luftmassen in der Frdatmosphare. Die Fxtinktion des 
Lieht.es ist nun niclit die gleiche fin* alio Wellenlangen, sie ninunt mit waeh- 
xender Wellenliinge ab. Ilienlureh entsteht in den Beugungsbildern des 
(litters eine Versehiebung der Intensitiitsverteiliing und Verlagerung des 
I ntensitatsmaximimis. Es wird also eine Anderung der ell’ektiven Wellen- 
liinge, welrlie von der Zenitdistanz abhangt, auftreten, und die in ver- 
sehiedenen Zenit distanzen beobaeldeten elTekfiven Wellenlangen komnni 
nieht olme weiteres miteinander verglichen worden. Sie miisxen von < 1 io- 
s(‘in KinfI ii 1.^ der Absorption belieit und auf das Zim iit reduzierf werden. 
Dieses gesehieht dureh Beobaebtnng < k in<*s Sternes bei versehiedenen 
Zonitdistanzen. Sind A, und A 2 di< k Ix k i d( k n Zenitdistanzen Z, und Z 2 Ix*!- 
obaeliteten ell'ekt iv( k n Wellenlangen, und b< k /( k iehn( k n M , und M a die bei 
diesen Zenitdistanzen durehlaufenen Lullniassen, so ergibt. 

A, L U 

M, M.IM (!>) 

dic k Andenmg d( k r ell’ekt iv( k n Wellenliinge fiir di( k Finheif d( k r durchsehie- 
n(‘ii( k n At mosphare; di( k im Zenit durehlnufene Luft masse ist. dabei ala 
Einheit von M gewiihlt. I >( k r Bet rag variiert mit d( k r elTekt iven Wellen- 
lange, er ninunt mit waehsender Wellenliinge ab. Man bat di< k s( k Zcmi it- 
dixlunzenredukt ion fiir jedes B< k oba(‘lit ungsinstrument zu bestimmen, 
und c k b< k n (a I Is 1’iir die Sterne versehiedener Speldraltypen getrennt-. Naeh 
den bisb( k r vorli( k g( k nd( k n Beobaeld.ungen liegt <l( k r B< k t rag 1A/IM fiir den 
Wellenliingenbereieh A -1100A bis A 4(><)0A zvvisehen i 40A und i loA. 

') <). I Ik in jst a a n i > und II. Hoskniikho, Aslmn. Nadir. 215, 447. 1022. 

<> 0 * 
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♦ § 9. EinfluH der atmospharischen Dispersion. 

Bekanntlich wirkt die Atmosphare wie ein Prisma und bedingt eine 
Dispersion des Sternlichtes, so dab die Sternbilder in kleine Bpektren 
auseinandergezogen werden, deren rotes Ende das dem Horizont nahere 
ist. Die Lange des Spektrums hangt von der Zenitdistanz ab. Wird vor 
das Objektiv ein Gitter gesetzt zur Bestimmung effektiver Wellenlangen, 
so werden anch die Beugungsbilder infolge der atmospharisehen Disper¬ 
sion in senkrecht zum Horizont stehende Hpektren auseinandergezogen. 
Ist die Dispersionsrichtung des (Jitters parallel zum Horizont, so wird 

nur eine Verzemmg der Beugungs- 

■ bilder senkreehtzu ihrer Dispersions- 

riehtung stattfinden. Steht diesel be 
aber senkreoht zum Horizont, die 
Gitterstabe liegen dann parallel zu 
ibm. so sind bei einem der Beugungs- 
bilder die Dispersiotien der Atmo¬ 
sphare und des (Jitters entgegen- 
gesetzt geriehtet, das Beugungsbild 
wird also zusammengodniekt, wlih- 
rend das andere auseinandergezogen 
wird. Die Dispersionsriehi ung des mit 
dem parallaktisch autgestellten Fern- 

Kr . , ] > * ’ > ‘ rohr test verbundenen Git ters nimmt 

Ncigung <l(*i‘ nougungKspcUlrcn gogon 

die DisjxMsionsriohtung infolge Kin- moglichen Neigungen gegen den 

flossesderatmospharisehen I)ispersion. Horizont ein. Die oben bet racht(ten 

Lagen der Gitterneigung si< v lL mi die 
Grenzfalle dar. Fur eine beliebige Neigung des (J ill (ms erlialt man als 
spektrales Beugungsbild die Kombimition eines (Jit terspekt rums, her- 
riihrend void Objektivgitter,miteinem primal ischen ttpeld rum, herriihrend 
von der Atmosphare. Die Dispersionsriehtungen der Spektren sind um 
den parallaktisehen Winkel gegeneinander geneigt, und die sieh ergeben- 
den spektralen Beugungsbilder sind sowohl gegen die Bichtung der 
Gitterdispersion als aueh gegen die Vertikale gcMUMgi (Abb. a). Infolge 
der verseliiedenen Wellenlangenskala in (Um beiden Spektren ist auber- 
dem das resultierende Npektrum nach innen und in Bichtung zum 
Horizont gekriimmt. Die Kriimmtmg ist aber g<M*ing und daher nur bei 
grolien Zenitdistanzen zu ei kennen. 

Die Wirkung der Atmosphare ist also eine zweit’ache, es w(‘rd(m die 
Beugungsspektren versehieden lang und gegeneinander g<Mi<Mgt sein. 
Die Spektraldistanz der Intensitatsmaxima erfahrt aber koine m( m• k- 



II. Kap. § ](). Plattcnfehlcr. 



liche Anderung durch die atmospharische Dispersion, da die Intensitats- 
maxima dieselbe Wellenliinge besitzen, also von der Atmosphare gleich 
behandelt vverden. 

§ 10. Plattenfehler. 

Worden die an versehiedenen Tagcn mit deinselhen Instrument von 
den gleichen Sternen erhaltenen effektiven Wellenlangcn miteinander 
verglichen, so zeigen die Krgebnisse der einzelnen Platten systematische 
Abwciehungen gegeneinander, auoh naohdern die wegen Distanz- 
korrektion korrigiert mid auf dieselbe Normalbildstarke und das Zenit 
reduziert sind. Diese Abwei- 
chungen sind auf versehiedene 
Ursachcn zuruckzufiihren. Zu 
ncnnen sind Kokusanderungen 
und Kinlliisse dor Knfwieklung 
der Platten sowie kleine l T nt.er- 
sehiode in < 1 <m* photographischen 
Nehiehi dor Platton. Von den 
at mospharisehen Kinllussen ist 
vor alkmi die Lufiunruhe zu 
nennen, die in dun einzelnen | 

Naohten groboro l T nt erschiede 
in der BildbuselialTunhuit bedingi. 

Abb. (> zeigt die Bildspuren dus ...... .... 

° 1 Alii). I). li(Mi^im^s(>il<l(‘rspur( , n von u, y und 

ZtMit-ciilhiMcs unddcr B.Mijrimgs- <* v «„i lx-i hMimhU hi K.tii.oI. 

bildor der Siorne a, y und / ( Vgni, 

die 1 boi fusisiehendum Fern roll i* mil demsclbcn (jitter wie in Abb. II bei 
souk reel it- zum llorizont stehendor I)ispersionsriehtungdesselbun erhalten 
worden sind. Audi Schwankungon in der Temporal ur und dem Feuehtig- 
keitsgehalf der laifi von Naebi zu Naeht hewirkon systematische Ando- 
mngon < 1(M* 

Da bisher nicbi gumigundes Material vorliogt, uni die einzelnen Fak- 
torc k n get remit zu bunieksieht igen, verwendet man (‘in nn k lir summari- 
s<*b( k s Verfahren. Worden lx‘st innate Koni rollsturiiu auf den (*inz(‘lii(‘n 
I > la11(Mi mil aufgunonmien, so kann (lurch Vorgleieh der a bgeleituten 
elYektiven Wellenlangun di(‘S(‘r Koni rollsterne (‘uipiriscli di(‘ Al)\v(‘iclumg 
der (‘inzeliKMi Platten un1( k i > einander bostimmt \\(‘rd(‘ii und samtlielie 
A (l(r der einzelnen Platten (lurch Anbringung oilier onlsproehendon Kor- 
rektion auf (‘in fiir das b(‘i r(‘IT(‘iid(‘ Instrument giiltigus System von x HT 
reduziort \v(‘rd(‘n. 
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§ 11. Systeme und Normalsequenz effektiver Wellenlangen. 

Wie bereits fruher erwahnt, ergeben die bisher erhaltencn Beob- 
achtungsreihen effektiver Wellenlangen aehr versehiedene Werte der- 
selben fur Sterne der gleichen Spektralklaase. Der Zuaammenhang der 
A elT mit der Temperatur bzw. dem Spektraltypua iat fiir jedea Instrument 
individuell ein anderer, wie die folgende Zuaanimenatellung zcigt. 


Tabelle 6. ZuHammonhang zwischon A 0 ff und Spekt.ralt.ypus. 


Spektral- 

typua 

Greenwich- 

Lick- 

Bergedorf-j 

Innsbruck- 

Leiden- 

llpsala- 

Keflektor 

Refmktor 

B 

4201 A 

4232 A 

4287 A 

4057 A 

4208 A 

4118 A 

A 

4273 

4271 

4302 

4141 

4213 

4171) 

F 

4305 

4320 

4328 

4102 

4241 

4221) 

(1 

4435 

4455 

43(18 

4257 

4344 

4281 

K 

4524 

4512 

44S0 

4312 

4370 

4320 

M 

4500 

4558 

4500 

4330 

4380 

4434 


Die Abaolutwerte der A r(T der einzelnen Heihen zeigen erbebliche 
Unteraehiedc aowohl hinsiehtlieh dea Nullpunktes ala aueh der Amplitude 
fiir einen beatimmten Spektralklaaaenbereieh. Aueh der (Sang der A HT 
mit dem Spektralty])ua iat bei den einzelnen Heihen nicht der gleiche. 
Bei einigen fin dot im Bereieh der Spektralklaaaen A-F nur eine aehr 
geringe Anderung der A rtT atatt, wodureh die Beatiminung der Far be bzw. 
dea Spektraltypua fiir dieae Klaaaen aehr unaieher wird. Die Zuonlnung 
der A, ir zu anderen Farbaquivalenten, wie z. B. den photometrisrh be¬ 
atimmten Farbenindieea, iindert. hieran wenig. Im allgemeinen iat der 
mittlere Fehler einer auf mehreren Aufnahmen beruhenden A HV -Best im- 
mung von der (Srobenordnung j. 10A. Bei einer Oeaamtamplitude der 
A HT von 1()0-2()oA und gleiehmiibigem Anwaehaen derselben mit dem 
Spektraltypua von A-K ergibt sieh eine entspi*eehende Unaieherheit im 
Farbenindex von iO'J'lO. Die erreiehbare (Jenaiiigkeit. der Farben- 
beatimmung mittela effektiver Wellenlangen iat bei geeignetem Inatru- 
ment von deraelben Grobenon lining wie bei der photometrischen Be- 
atimmung dureh Farbenindieea. 

Die bisher erhaltenen Frgebniaae haben zu der Frkenntnia gefiihrt, 
dab ein absolutes System effektiver Wellenlangen nicht erhalten werden 
kann. Urn aber die vcrschicdenen, ana den einzelnen Beolmchtungareihen 
abgeleiteten Systeme der A HY miteinander vergleiehen und nufeinander 
beziehen zu kOnnen, iat von Burustkand und RoHKNmoRci 1 ) die Fin- 

J )0. Bkuuhthand und H. Kosknhumkj, Vorschlag zur Aut’stellun^ einer Nnrnml- 
s<*(|ii<‘iiz zur IJeslinunung effektiver Wellenlangen. Astron. Nuclir. 215, 447. 11)22. 
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fiihrung einer Standard- oder Normalsequenz von Sternen vorgeschlagen 
worden. Diesel be umfalit 25 zwischen dem Nordpol und h 79° Deklina- 
tion gelegeno Sterne vierter bin si ebon ter (JrOlie, welehe uber den ganzen 
Bereieh der Spektralklusseri verteilt sind. Diene Sequenz ist in neuerer 
Zeit noch urn 25 Sterne erweitert worden. Durch die Aufnahrne von 
Sternen dieser Sequenz ktfnnen Beobaehter effcktiver Wellenlangen ihr 
System auf das System der Normalsequenz reduzieren. Oleichzeitig 
kOnnen Sterne dieser Sequenz aueli als K on troll sterne auf jeder Platte 
aufgenommen werden, urn die oben erwahnten Korrektionen fur die 
Reduktion der einzelnen Platten aufeinander zu bestinimen. 

§ 12. Einflufi der 

photographischen Schicht auf die effekliven Wellenlangen. 

Die groLlen Untersehiede in den eiTektiven Wellenlangen, die init In- 
stnimenten (lc k ss<dI kmi Tvpus, z. B. mit Rellektoren, erhalten worden wind, 
veranlnBten Kukhmakd 1 ) zur Untersuehung des Einllusses, den die 
photogmphisohe Schicht, insbesondere ill re l)i<*ke, auf den Wert der 
hat. Verwondet wurde ('in kleiner Sternspektrograph, mit dem ini Labo- 
nitoriuni, bei konstanler Beleuohtmigszeit. und vorsohiedener Intensitiit 
der Liohtquolle, Spt‘ktrahmfnabnien ausgefiihrt wurden. Die Ausmessung 
derselben zoigte zunhehst, dad die Page <l<\s Intensitiitsmaximums, bed 
direkter Bestinmuing (leasedben, im Spektrum von der Intensitiit der 
Liclii quelle ganz unabbangig, also (‘in<^ starko Bildstarkokorrektion nieht 
vorlmn<l<*n war. Bio boi dor Bes! imnning ofTektivcr Wellenlangen benutz- 
ten Mo!hodon, die Lngo dcs Bcugimgshildcs durch Binstollung auf den 
Soli worpunk! dcssclbcn oder (lurch I lalbiomng der gcseli wiir/ton Plaoho 
zu best immen. orgobon also nichl die Lage <los Schwiii , zungsma..\imums, 
wie das An fire! on dor Ihldstnrkokorrekl ion zoigt. hlnumiAito bestimmto 
aneh a us s< k in <mi Speldron don Mittolwort dor Wellenlangen, di(* an don 
beiden Kndon des Npcktmms ghdclie Sehwarzmig bositzon. Diese, den 
sons! bomdzton click! iven Wellenlangen entsproelionden Worte zidgtcn 
eine < leu! lielie Hi Ids! arkekorrek! ion. 

Da die cin/clncn Beobaehter niclit dioselbe Normal bildsliirke, aid die 
«illet olToktivon Wellenlangen reduziert werden, benutzen, so ist daw Auf- 
troten von erhebliehen Ibitcrschiedon aueli btd Benulzung von gleieh- 
nrtigen I ns! rumenlen erklarlioh. Aulicrdom zeigten a I km* die Dntor- 
sii(diiing( i n nocli, dab die Lage des Soliwarzimgsmaximums mid di(> cllek- 
tiven Wellenlangen bci derselben Emulsion mit dor Sehiohtdioke in demi 

') (!. KiM'imiAiU), Vaiy BohI imimmg ofYokt ivor Wei l( k nlitiigon dor Storm*. S(Mdiu< 4 *’- 
KosLsidinT!, S. Il. r >. Berlin 1024. 
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Sinne variiert, daB dickere Schichten eine starkere Empfindlichkeit 
im Gebiete grOBerer Wellenlangen besitzen als diinne Schichten. Da die 
Schichtdicke nicht nur von Platte zu Platte, sondern aueh auf derselben 
Platte UriregelmaBigkeiten aufweisen kann, werden entsprechende 
Schwankungen der effektiven Wellenlangen von Platte zu Platte und 
auch auf derselben Platte fur Sterne gleicher Farbe vorkommen. 

§ 13. Benutzung von Registrier- 
photometern bei der Ausmessung effektiver Wellenlangen. 

Man hoi- neuerdings versucht, (lurch Anwendung objektiver MeB- 
methoden mit thermo- bzw. lichbelektriachen Photometern die Spektral- 



Abl). 7. Resist rirrkurwn zwoirr Auhialimrii 
tier Ii<*u^un^CHl»il<l«*r eines Stems mit versehiedenen BelionUm^szeit<*n. 

distanzen zu bestimmen. Die zu messentlen Sternbilder \n(m*< U k i i ii 1km* die 
passe nd gewahlte Spaltblende einer Thermo- oder Photozelle gefiihrt 
und die der Intensitatsverteilung in den Ibidem enlsprechenden Aus- 
schlage des Galvanometers oder Klektmmeters in der iiblirhen Weise 
auf einer photographischen Platte registries . Durch Kinsehnlt ung oinos 
grOBeren IJbersetzungsveibaltnisses der Bevvegung der Sternaufmdnne 
zu der Registrierplatte kann man die zu messentle Spekt raldisianz stark 
vergrdBern. Abb. 7 zeigt Registrierkurven, welehe mit dem Obersetzungs- 
verlniltnis 1 :40 aufgenommen ist. Die drei Spitztm der (legist rierkurve 
entspreehen dem Maximum der Intensitat im Central- und in (km beitlen 
Beugungsbildern. Der Abstain! der Spitzen in den beiden Beugungs- 
bildern erster Ordnung ist der gesuehte, deni benulzten Obersetzungs- 
verluiltnis cntspreehende Npektralabstand. Fiir die Bestimnumg deKselben 
werden zweekmaBig mehrere in der Niilie der Spitztm gelegene Punkte 
herangezogen. Die kleineren an Ben liegenden Spitztm entspreehen zwei 
aufeinander folgcnden Teilstriehcn eines auf eine Glasplalte eingeritzten 
MaBstabes, der auf die zu registrierende Platte gelegt und zur Kon- 
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trolle des tlbersetzungsverhaltnisses wahrend der Registrierung mit auf- 
genommen worden ist. 

Die bisher erhaltenen Ergebnisse 1 ), die nur als erste Versuche auf die- 
sem Gebiete anzusehen sind, lassen erkennen, daB die Bildstarkekorrek- 
tion bei den Registrierungen nicht auftritt. Hierdurch wird das Unter- 
suchungsergebnis Eberhards, dafi die Intensitat selbst keinen EinfluB 
auf die Lage des Intensitatsmaximums im Beugungsfeld auf der photo- 
graphischen Platte hat, bestatigt. Bei den Registrierungen wird also 
offenbar der persOnliche Auffassungsunterschied, der sich in dem Auf- 
treten der Bildkorrektion bei der visuellen Ausmessung zeigt, weitgehend 
ausgeschaltet. Eine gewisse Willkiir laBt sich natiirlich nicht vermeiden 



Abb. S. Ilcgistricrkurve dor .Bmigungshildor cincs Sterna 
mit einem Objektivgitter starkerer Dispersion. 

hinsichtlich dor Wahl dor Punkte der Registrierkurve, die zur Bestim- 
mVing der Spektraldistanz herangezogen werden. 

Bei der Anwendung der Regiatriermethode zur Beatimmung der Spek- 
traldiatanzen kann die Dispersion dea Gittera etwaa starker gewiihlt 
werden, ea ist nicht rnehr das fur die viauclle Meaaung erforderliehe voll- 
komtnen sternartige Auaaehen der Bilder notwendig. Der Verwendung 
starkerer Diaperaionen ist freilich dadurch eine (Jrcnze geaetzt, daB die 
langlichen Beugungabilder aehr unayrnmetriaohe Diagram me liefern uiul 
<lie gonaue Definition der fur die Meaaung der Spektraldiatanzen oinzu- 
stellendcn Punkte auf Kehwierigkeiten atoBt. 

Abb. 8 zeigt das Diagramm einer Aufnahme, die mit einem (litter 
erhalten worden ist, deaaen Konatante 3,50 mm hetragt, alao nur ein 
Drittel der Gitterkonatanten der Aufnahme in Abb. 7. Dieae Regiatrier- 
aufnahmen, welche mit einem Gitter, deaaen Dispersionsrichtung senk- 

A ) A. H. Farnsworth, A study of effective* wavelengths with the recording 
microphotometer. Lick Obs. Bull. 16, 145. 1933. M. Lousien, Unfcorsuchung iibor 
die Method*' der eft'ektiven Wellenliingeu. Astron. Abb. <1. Hamburger Stornwarto 
in Bergedorf 4, 8 . 193(5. 


001) 



954 


J. Helleeich : Die Methoden der Farbenmessung. 


recht zur taglichen Bewegung lag, erhalten worden sind, zeigen auBer- 
dem deutlich den EinfluB der atmospharischen Dispersion, welche die 
verschiedene H6he der Spitzen der beiden Beugungsbilder bedingt. 

§ 14. Effektive Wellenlangen von flachenhaften Objekten. 

Die Bestimmung effektiver Wellenlangen ist von Lundmark und Lind- 
blad 1 ) auch fur Spiralnebel und kugelfbrmige Sternhaufen ausgefiihrt 
worden. Im Falle, daB diese Objekte so klein sind, daB sich die Spektren 
erster Ordnung und das Zentralbild nicht uberdecken, kann man den 
Spektralabstand bestimmen, indem man die geschwarzten Flachen der 
beiden Beugungsbilder bei der Einstellung halbiert. Es gelang den oben- 
genannten Autoren, in ihren Untersuchungen nachzuweisen, daB der fiir 
Sterne gefundene Zusammenhang zwischen Spektraltypus und effektiver 
Wellenlange auch bei den Spiralnebeln besteht, wenn man die effektiven 
Wellenlangen mit den von Wolf und Fath gefundenen Oesamtspektren 
der Nebel vergleicht. 

§ 15. Minimalwellenlangen. 

Bei der Methode der effektiven Wellenlangen wird die Distanz der 
Intensitatsmaxima der Beugungsbilder gemessen. Dancben kann aber 
auch die Distanz der auBeren und inneren Grenzen der Bcugungsspoktren 
bestimmt werden. Ltndblad 2 ) hat nun versueht, die inneren Grenzen, 
welche die kiirzeste Wellenlange definieren, die auf die Platte noch einen 
EinfluB hat, zu benutzen. Hierbei war wenigcr cine Verwendung als 
Farbenaquivalent beabsichtigt, sondern die Trennung der Riesen- und 
Zwergsterne. Bekanntlich zeigen die Spektren bei den Riescnsternen 
gerade im Violetten eine geringere Intensitat als die Zwerge, und es liegt 
daher nahe, die Minimalwellenlangen zur Unterscheidung der Ri( k sen und 
Zwerge zu verwenden. Wiihrend die A ofT ein Temperaturiiquivalent dar- 
stellen, sind die A mlu ein Charakteristikum fiir die Violettabsorption. Die 
Minimalwellenlangen zeigen naturlich wie die effektiven Wellenlangen 
eine Abhangigkeit von der Bildstarke, da die Lange der Spektren in hohem 
MaBe von der Belichtungszeit abhangt. Die bisher unternommenen Ver- 
suche, Minimalwellenlangen zu bestimmen, haben aber ergeben, daB die 
dabei auftretenden Fehlerquellen noch grOBer als bei der Bestimiming 
effektiver Wellenlangen sind, die Methode ist daher noch nicht weiter zur 
Anwendung gelangt. 

1 ) K. Lundmaek und B. Linuhlad, Photographic < v Pt'n<;ti v< ^ wavelengths of 
nebulae and clusters. Astrophys. dourn. 50, 376. 1919. 

2 ) B. Lindblad, On thc^ use of Orating Spectra for detomlining Spectral Typ<- 
and absolute magnitude of the Stars. Astrophys. Journ. 49, 2H9. 1919. 
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§ 16, Bestimmung 

der effektiven Wellenlangen unter Benutzung eines Prismas. 

Die Verwendung der effektiven Wellenlangen als Farbenaquivalent 
hat ihre Hauptbedeutung bei den schwachen Sternen, bei denen spektro- 
skopische Beobachtungen, z. B. mit einem Objektivprisrna, zu langen Be- 
lichtungszeiten fiihren. Die Benutzung des Gitters setzt aber die Grenze 
der Leistungsfahigkeit infolge der Absorptionswirkung des Gitters um min- 
destens 2 1 I‘5 GrttBenklassen herab. Man hat deshalb versucht, die Ver¬ 
wendung des Gitters zu umgehen, und Miethe hat z. B. vorgeschlagen, 
statt des Gitters ein Prisma zu verwenden. v. Kluber 1 ) hat diese Methode 
gepriift hinsichtlich ihrer Brauchbarkeit und mit dem gleichen Instru¬ 
ment, sowohl mit Gitter als auch mit einem Prisma, effektive Wellen¬ 
langen bestimmt. Vor das Objektiv des Fernrohres war eine planparallele 
Platte gcsetzt, die als Trager des Prismas diente. Das Prisma selbst war 
kreisrund abgesehliffen und so dimensioniert, daB es nur die innere Zone 
des Objektives bedeekte. Von der auBoren freien Zone des Objektives 
wird dann das Zentralbild entworfen, wahrend in geringer Entfernung 
seitlieh von der optisehen Aehsc in der Brennebenc das Bild des vom 
Prisma erzeugten Npoktrums entworfen wird. 

Dureh geeignete Wahl der PrismcngrOBe kann man erreiehen, daB die 
Helligkeit des Zentralbildes und des Kpektrums gleieh groB, also der ge- 
wnmte IJehtverlust des Zentralbildes nur 0,75 GrOBcnklassen betriigt. 
Der Gewinn gegeniiber der Benutzung eines Gitters ist also erheblieh. 
Der breehende Winkel des Prismas wird sebr klein genommen, um ein 
mOgliehst kurzes Spektrum zu erhalten, damit bei der Ausmcssung die 
Einstellung auf dasselbe nieht orsehwert wird. Die Dispersion bei einem 
(iitterspektrum ist fiir alle Wellenlangen dieselbe, bei einem Prisma 
dagegen wilehst die Dispersion im visuellen Toil des Npektrums, und da 
gerade die Helligkeit dieses Gebiets in der Spektralreihe der Sterne groBe 
Versehiedenheiten aufweist, ist eine merkliehe Anderung des Spektral- 
abstandes mit dem Spektraltypus zu erwarten. 1st der breehendc Winkel q> 
des Prismas klein und bezeiehnet n den Breehungsexponenten des Glases, 
so ist die Ablenkung fiir kleine Einfallswinkel 

() » (n-1 )<p , (10) 

und wenn f die Brcnnweite, s den Abstain! des Bildes vom Zentralbild 
bedoutet, so ist tgfl-»/f. (11) 

*) H. von KlOiuck, Kffoktivo Wollonlangon und oin andoron Karbona<|iiivalont fiir 
25 nordpolnnho ►Sterne. Astron. Abb. Ergiinzungshof to zu don Astron. Nadir. 5, 
1. 1924. 
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Sind die Konstanten des benutzten Prismas bekannt, so kann man aus 
den gemessenen Abstanden s die entsprechende Wellenlange bestimmen. 

v. Klubbr hat diese Methode hinsichtlieh ihrer Brauchbarkeit far die 
Bestimmung von Farbaquivalenten gepriift. Es wurden Aufnahmen mit 
demselben Instrument mit dem Gitter und mit dem Prisma ausgefuhrt. 
Die Anordnung und Reduktion der Beobachtungen war in beiden Fallen 
dieselbe. Die Spektren zeigten ein den Beugungsbildern ahnliches Aus- 
sehen und die Einstellgenauigkeit war in beiden Fallen annahernd die¬ 
selbe. Da die optisohen Konstanten des Prismas nicht mit geniigender 
Scharfe bekannt waren, wurden die gemessenen Spektraldistanzen direkt 
als Farbenaquivalente benutzt. Die Amplitude der s-Werte iiber die 
ganze Spektralreihe vom Typus B-M war bei den Prismenaufnahmen et- 
was kleiner als bei den Gitteraufnahmen. Fur die Bildstarkekorrektion 
und die Abhangigkeit von der Fokusstellung ergaben sich ahnliche Ver- 
haltnisse bei beiden Methoden. 

Der Vergleich der Ergebnisse zeigt, daB hinsichtlieh der Genauigkeit 
die Aufnahmen mit dem Prisma den Gitteraufnahmen fur Spektralklassi- 
fizierungszwecke nachstehen. Andererseits wird bei Benutzung des Prismas 
ein Gewinn in der Reichweite von ungefahr einer GrOBenklasse erzielt. 
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— GlaskOrper 147. 

— Helligkeitsmessung 156, 164, 405 f. 

— Nahepunkt 149. 

— Reaktionszeit 172. 

— Reizempfindungskurve 164 f. 

— Reizschwelle 156, 158. 


Auge 

— Sehschfirfe 153, 155. 

— Trennsch&rfe 114, 152. 

— Verzeichnung 151. 
Augenempfindlichkeit 

— bei Dunkeladaption 157 f. 

— bei Helladaption 158. 

— spektrale 36, 156f., 338, 365, 373. 
-Maximum 36, 157. 

— Pipersche Regel 569f. 

— Riccdsche Regel 569 f. 

Augenkammer 147. 

Augenpupille, Durchmesser 107. 
Ausbalancierung des Femrohres 130. 

— des Spektrographen 238. 

Ausbeute, absolute, photographischer 

Schichten 651-657. 

AuslOschverfahren bei visuellen Photo- 
metern 584. 

Ausstrahlung der Erde, Messung dor 
n&chtlichen 823. 

— gesamte, eines Sternes 404, 533, 537, 
543, 644. 

— des Mondes 34, 440. 

Austrittspupille 80. 

Auswahlregeln spektralor tfborg&ngo 76. 
Autokollimationsprinzip 244. 
Autokomparator 302 f. 

B-Steme 45, 180-183. 

— Dilatation des Systems dor 198. 
Bahnbewegung von Doppelsterrikompo- 

nenten 25. 

Bahnelemente des heliozontrisch eklip- 
tikalen Koordinatonsystems 24. 

— von Kometen mit parabolischor 
Bahn 24. 

— spektroskopischer Doppolstorno 25f., 
192. 

— visueller Doppelstc^rne 25. 

— von Bedeckungsvorandorlichon 26. 
Balmer-Einheit 71. 

Balmerserie 77, 183. 

Banden, Auftreten in Sonnenfleckon 
203. 

— im Kometenspektrum 208. 
Bandenspektren 78. 
barometrische Hdhenformel 514. 
Barytkronglas, Durchl&ssigkeit 109. 



Sachregister. 


969 


Becquerel-Effekt, photographischer 703. 
Bedeckungsver&nderliche, Bahnele- 
mente 26. 

— photometrische Beobachtung 546. 

— spektroskopische Beobachtung 193. 

— sonnen&hnliche Untersuchungen 552. 
Beleuchtungsblende, farbige 728. 
Beleuchtungsst&rke in fokalen und 

extrafokalen Sternbildern 678. 
Belichtung, Definition der photographi- 
schen 658. 

Belichtungszeit, Variation 782. 
Benzinlampe, Scheinerache 641. 
Beobachtungagebaude 141-146. 

— Biihne 143. 

— Fahrstuhl 146. 

— Kuppeln 141 f. 

— Plattform 145. 

— Schwebebuhne 145. 

— Schwonkbiihne 146. 

Beatrahlung, Dichtigkeit 52. 

Beugung am Spiegel fern rob r 98. 
Beugungabild einea Punktea 104, 112 f. 

— -viauelle GrftBo 113. 

— einos SternoR, Regiatrierkurvo 953. 
Bowegungseiiirichtung fiir Fernrohre a. 

Feinbewegung. 

Bezold-Brucke-Phanornon 169. 
Bilddurchmesaor ala MaB fiir die Hellig- 
keit der Sterne 657, 719. 

Bildfeld, grofltea 115. 

— Htigmatische Ebrmng 92. 
Bildfeldwdlbung 90, 99. 

— im Spektrographen 212. 

Bildgronze, Verfftlachung (lurch Nach- 

bareffokt 691. 

Bildatftrke, Definition dor photographi- 
schen 653 f. 

— Meaaung rnit dem Mikrophotomoter 
715. 

— Mossungder— fokalor Sternbildor722. 
Bildat&rkekorrektion bei Beatimrnung 

der effektiven Wellenl&nge 946. 
Bildverbreiterung, photographiache, 
durch Afokalit&t oder Astigmatia- 
mus 745. 

— mechaniache 746-749. 
Bildwachstum, photographiaches 657. 

— EinfluB der Luftunruhe 743 f. 


Biotar (Zeiss) 91. 

Bisektionsfehler 174. 

Blau - Gelb -Blindh eit 170. 

„Blend“ von Spektrallinien 310. 
Blende 80, 750. 

— Beleuchtungs- 728. 

— Gitter- 587. 

— Iris- 585, 750. 

— Kreuz- 751. 

— Loch- 720. 

-Hartmannsche 101, 224. 

— Offnungs- 80. 

— Ring- 585 f. 

— Schatten- 753. 

— Sektoren- 585 f., 750. 

— Sieb- 750. 

— Stufen- 753. 

— zur Lichtachwachung an Photo- 
me tern 585. 

blinder Fleck der Netzhaut 148. 
Blinkkomparator 77, 739-741. 
Bogenapektrum, Ursprung 69. 
Bologramm, Auawortung 846. 
Bolometer 37, 824-852; a. a. Spektro- 
bolometer 

— der Smithaonien-Beobachtor 836 f. 

— Theorie 824- 834. 

— eloktriacho Schaltung 824. 

— Ernpfindlichkeit 829, 830, 832. 

— Energioverluato 831-833. 

.praktiache Auafiihrungon 834-852. 

- Anwendungaboreich 838 f. 

— apoktralphotornotriaeho Unter- 
auchung der Sonne mit dom 841-852 

— Meaaung der Sternatrahlung mit dem 
840. 

Bolometerstreifen, Heratellung 835. 
Bonner Durchmuaterung (B. D.) 12, 
575 f. 

.- - nflrdliche 575 f. 

— .siid 1 ieho 576 f. 

Boratkronglaa, Boroailikatkronglaa, 

Durchl&aaigkeit 109. 

Bracket-Serie 78. 

Brechungsindcx der Luft 19, 96. 

— optiacher Gl&aer 96. 

Breite, geozentriache 6. 

Brennlinie der einfachen Linse 213. 
Brennpunktsbostimmung 229. 
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Brennpunktsbild, Mafistab 114. 
Brennweite dos Auges 149. 

— eines Linsensystemes 79. 

Brownsche Bewegung im Galvanometer 

859. 

c., Prefix bei Sternklassen 47. 
Calcium, Gleichgewicht in der Chromo¬ 
sphere 553. 

Calciumbilder der Sonne 206. 
Calciumlinien, ruhende 192. 
Calciumwolken in der Chromosphere 206. 

— interstellare s. interstellar© Absorp¬ 
tion. 

Callier-Effekt 655. 

-Quotient 650. 

-Abhengigkeit von der Schwar- 

zung photogr. Schichten 656. 
Calorimeter am Zollnerschen Photo¬ 
meter 595. 

Cassegrain-Spiegel 85. 

S Cepliei-Sterne 194, 547. 

-Bahnelementa 194. 

-Liehtwechsel 194, 547. 

— — h. a. verandarliche Sterne. 

charakteristische Kurvo, photograph i- 

sche 658-661, 673-686. 
chemische Konstante 69. 
chemischo Zusammonsatzimg von 
Sternatmospharan, Schwankungen 
541. 

Christiansan-Filtor 483. 

Chromat, Hartmannseher 213. 
chromatische Abweichung 81,94,97, 103. 

-Priifung von Objoktivan auf 221 

Chromosphere 68, 201ff., 498ff., 652ff. 
—■ photomatrischa Boobachtung 553. 

— dynamischas Bild 554. 

— Calciumgloichgowicht 553. 

— - salaktivar Strahlungsdruck 553. 

—■ spektroskopische Untarsuelnmg 

204f., 498-500. 

—- Aufnahmo das Spaktrums mit Ob- 
jaktivprisma 500, mit tangontialam 
Spalt 205. 

— Intansitatsverteilung iiber die var- 
schiadenen Schichten 500. 

Ciliarmuskel 149. 

Circumpolarsteme, Boobachtung 120. 


Colorimeter von Zollner 932. 

— von Graff 932. 

— Rotkeil- 171, 934-938. 

— Blaukeil- 171, 939. 
colorimetrische Messungen 166, 931 bis 

939. 

— SterngrdGe 938. 

Compound-Prisma 217. 

Compton-Elektrometer, Empfindlich- 
keit 897. 

Cordoba-Durchmusterung 577. 

Cornu-Prisma 260 f. 

Corona 201. 

— Ausdehnung 188. 

— Form 555. 

— Spektrum 188, 501 f., 554. 

— Lichtstrouung an freion Elektronan 
dar 554. 

— tharmoelektr. Boobachtung 872. 

— Boobachtung 408, 501. 

Goroni um Union 188. 

cos i-Casatz 51. 

Coudri-Fokus, Strahlangang 86. 
Coud6-Form (Spiagalmontienmg) 124f. 

d., Priifix bai Htarnklassen 47. 
Damrnaningssahan, Earbwert 169. 
Daklination 7. 

Daklinationsaohse 119f. 

Dansograph 735. 

Dansornatar 726-728. 

~ Makro-Mikro- 727. 

- nach B. Lanuk 735. 

Dautaranopen 170. 

Dazimalfehlar, Harabsatzung der 174. 
Jlichta bai Sohwarzimgsmossungan 654. 
differentiello astrophotometriseha Mos- 
sungtvn 366. 

Diffusionslichthof, photographischar 

686 . 

Diffusionsvorgange in der photographi- 
schen Hahiaht 113, 359. 

DIN-Crado dar photographischen Emp- 
findlic.hknit 663. 

Dioptric 150. 

Disporsion, atmospharisahe 20, 948 f. 
s. a. Extinktion. 

-Einflufi auf spektralphotomotr. 

Messungen 358, 948 f. 
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Dispersion, im Objektiv 97. 

— relative 96. 

— relative partielle 96. 

— Grand- 97. 

— Teil- 97. 

Dispersionsformel 272. 

— Aufstellung der 306-308. 

— Cauchysche 306. 

— Hartmannscho 306-308. 

— Ketteler-Holmholtzsche 306. 
Disporsionsnotz 313. 

Displacement factor 28. 

Dissimilation, Assimilation 167. 
Distanzkorrektion (H(*11 igkeitsabfal 1) 

113. 

— bei Mestimmung d. off. Wellonl&nge 
946. 

Distorsion 92. 

DoppeWiltor fiir ttimultannufnahmon 
436. 

Doppelgit termhre mit hochisoliertem 
Hteuorgittcr 899. 

Doppelliobol des Cooke - Regulators 
136. 

Doppelschicht, photographiseho, zum 
Liclithofselmtz 689. 

Doppelspalt 103. 

Doppolstomo 

spekt mskopisohe 48, 191 194. 
Mahnbewegimg 26. 
Librationsbowogung 646. 

Ilezielnmg'zwisehon Linienbreite und 
Period** J 96. 

])h()tom(‘triseho Untersuehung der 
Kompoiienten 644. 

(lrol3onbesti miming mis Ilolligkoits- 
einpNndimg 166. 

Dopplorcffekt 27, 64, 189, 640. 
klassiseher 27. 
relntivistischor 27. 

— extragalaktiseher Nobel 27, 64. 

— Hj)(^kti*(>HkopiHC?h<*r Doppolsterno 26. 
Holligkeitsabnahme (birch 66f. 

— Vorseliiobungsfaktor 66. 

. Einfhiti 1x4 Liniemibsorption 640. 

— . .. uuf lntonsitAtsverteilung 64-68. 
Drahtdickts EinfluO bei Citterblenden 

687. 

Draper-Katalog 181. 


Druckeffekt, Einflufi bei Linienabsorp- 
tion 640, 642. 

Duantenelektrometer, Empfindlichkeit 
897. 

Dublett 76. 

Dunkeladaptation 166. 

Dunkelnebel 566. 

,,dunkler Tropfen“ 154. 

Durchbiegung des Fernrohres 129. 
Durchl&ssigkeit s. a. Absorption, Ab- 
sorptionsbanden, Extinktion. 

— von Fluorit 33. 

— von Steinsalz 33. 

— von Wasserdampf 33. 

— der optischon Gl&ser 109. 

— goschw&rztor photographischer 
Schichton 656 f. 

I)ur(;hlassigk(4tszahl oinos Filters 339. 

der Optik 349, 373 (Tabelle). 
Durchinessor s. Sterndurchrnossor. 
DurohmesHorformoln fiir Sternscheib- 
chon 657. 

Durchmustomng, I tanner nordliche 
575 f. 

Itannor siidliclio 576f. 

Cordoba- 577. 

— Ogyalla- 629. 

Potsdamor 169, 366, 375 f., 400, 628 f., 
640-646, 930. 

Rimkolstrom, EinfluO 1x4 Messungen 
mit dor Photozollo 906. 

e., Zusatz 1x4 Ktornklasson 47. 
Kherhiird-Effnkt s. Naohbareffokt. 
ofFektivo, Jntonsitat, spektralo 333, 
337. 

integrate s. intograle off. hit. 
offoktivo Wollonlange 39, 438, 939 956. 

— Definition 39. 

Distanzkorrektion 946. 

Mothodo 939 956. 

— Normalsocpienz 40, 950f. 

MesHimg mit C)bj(d<t.iv^ittcif 940. 

Prisma 955 f. 

Registrierphotometor 952 954. 

— Vorwondung von Roflektor odor Re- 
fraktor 944f. 

— AuHinossung dor Flatten 944. 

— Roduktionsformoln 941-943. 
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©ffektiv© Wellenlange 

— EinfluB der photographischen 
Schicht 951 f. 

— Zusammenhang mit Spektraltypus 
950. 

— fl&chenhafter Objekte 959. 

— von planetarischen Nebeln 439. 
Eiohkurv©, photographische 660f. 

— Ableitung 772-776. 

— rein graphische Ableitung 775. 

— quadratisch© Interpolation 776-778. 
Einfadenelektrometer nach Wulf, Emp- 

findlichkeit 897. 

Einheit der L&nge, astronomische 21. 
Eintrittspupille des Auges 80, 148. 
Eisenoxalat-Entwickler 691. 
Eisenvergleichsspektrum 272. 

Ekliptik 3. 

— Schiefe der 7. 
Elektro-Mikrophotometer 367. 

-von Rosenberg 716-719. 

Elektrometer, nutzbare Empfindlich- 

keit und Kapazit&t 897. 

— Einfaden- 897. 

— ElektronenrOhren- 898. 

— Kapillar- 802. 

— Lindemann- 897, 908. 

— Vakuumduanten- 897. 

Elektronen, Partialdruck 71. 

-in der Sternatmosph&re 183. 

ElektronenrOhren-Elektrometer 898. 

— mit Kompensation 899. 

— mit 2-Platten-Elektroden 899. 

— mit offenem Gitter 902. 

— Spannungsempfindlichkeit 898. 

— elektrische Abaci lirmung 902. 
ElektronenrOhrenverstarker, Schwan - 

kungen in dem 900-902. 
Elektronenschalen 73. 
Elementhaufigkeit in Sternatmospharen 
187-189, 537. 

em., Zusatz bei Sternklassen 47. 
Emissionslinien, Entstehung 68. 

— galaktischer Nebel 555, 

— der Chromosphere 553. 
Emissionsvermbgen s. Kirchhoffsches 

Gesetz. 

Empfindlichkeit, photographische 661 
bis 666, 700-706. 


Empfindlichkeit, photographische, ab¬ 
solute, fur blaues Licht 662, 665. 

-fur grimes Licht 665. 

-fur infrarotes Licht 666. 

-unsensibilisierter Platten 662. 

-sensibilisierter Platten 665 f., 

706. 

-sensitometrische System© 662 f. 

-spektrale 663-666. 

-Abh&ngigkeit von Intensitat s. 

Purkinjeeffekt, photographischer. 

-Anderungen 700 ff. 

-langwellige Grenze 663 f. 

Empfindlichkeits&nderung der Photo- 
zelle 915. 

Empfindungsst&rke 106. 
Empfindungszeit 171. 

Energiedichte im gekrummten Raum 
51, 66. 

Energieeffekt bei Lichtquanten 65. 
Energiequellen im Stern, Hubatornare 
547. 

Energiestrom 50. 

Energiezustand eines Atoms 75. 
englische Aehsemnontiorung 123. 

— Rahmenmontierung 123 f. 
Entfernungsbestimmung von Fixster- 

nen, parallaktische 22. 

-photometrische 548. 

-durch d Cephei-Storms 549. 

— von amagalaktischen N(^beln 550 f. 

— stollarstatistische 347, 550. 
Entlastung der Fernrohrac;hs(^ 128f. 
Entropiekonstante, Boltzmarmsche 

61 . 

Entwickler, Eisenoxalat- 691. 
ep., Zusatz bei Sternklasstm 47, 48. 
er., Zusatz bei Sternklassen 48. 
Erdachse 6. 

— Pr&zewsion 10 f. 

Erdbahn, Exzentrizit&t 17. 
Erdbahnobene, Verlagerung 10. 
Erdradius 21. 

Ernostar 91. 

— zur Helligkeitsschetzung 115. 
Erregungsst&rke, Definition 168. 
EV.-Methode zur Bestimmung von Far- 

benindices (exposure ratios) 425-433, 
782. 
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Evershedsche Methode zur Ausmessung 
von Spektren 301 f. 
ew., Zusatz bei Stemklasaen 48. 
Extinktion, atmosph&rische 33, 350, 
504ff. 

— Definition 504. 

— Absolutwert 34. 

— mittlere 505. 

— Reduktion auf das Zenit 350, 505, 
512, 520, 524. 

— Elementarprozefl 507. 

— physikalische Ursachen 504f., 513, 
527. 

— in Grflfienklaaaen 508. 

— visueller und photogr. GrOOenklaa- 
sen 522. 

— monochroma tiac her Strahlung 5O0fE. 

— oinea breiteren Wellenl&ngonbereicha 
618ff. 

— im Rot und Ultrarot 520. 

— Theorio von Lambert 509. 

-von Bouguer 513. 

• — von Laplace 517. 

— —- von Bemporad 518. 

— Boriickaichtigung dor Strahlonkriim- 
mung 515-518. 

— Abhfingigkeit vom Waaaerdampfge- 
halt 34, 527, 529. 

. — vom Barornotordruck 528. 

.* von der Sternfarbo 523, 525. 

-- zeitlicho Andorung 352f., 527-530. 

•— unrogolm&fiige Schwankungen 500. 

— - in kloinon Hfthon 522. 

— bolomotriacho Moaaung 830, 848. 
Boriickaichtigung boi aatrophotomo- 
triachon Moaaungon 350,523-527,935. 

Extinktionakooffizient 507. 
Extrafokalphotomoter von Gramatzki 
011f. 

— von Maggini 010 f. 
extrafovoale Boobachtung 509. 
©xtragalaktischo Objekte, Goachwin- 

digkoitavorteilung 00. 

— Intensitatsverteilung 07. 

F-Steme 40, 180-183. 

Fackeln auf der Sonne 201, 203 f. 

— Spektrum 204. 

— Temperatur 204. 


Fadenmikrometer, MeBfehler 155. 

Fahrstuhl zur Beobachtung am Fern- 
rohr 140. 

Farbdreieck, Helmholtzsches 108. 

Farbe, Charakterisierung s. Farben- 
skalen. 

— S&ttigungsgrad, 109, 925. 

— s. a. Stemfarbe. 

Farbeindruck. 

— und objektive Energieverteilung 106, 
168. 

— Abhfmgigkeit von der Intensit&t 
s. Purkinje-Effekt, visueller. 

— Einflufl der Punktfdrmigkeit des 
Stems (Bezold-Briicke-Ph&nomen) 
109. 

Farbempfinden, physiologischer Vor- 
gang 100-171. 

— anomalea 170. 

Farben-Helligkeitadiagramm der Sterne 
einea Stornhaufens 545. 

Farbenabwoichung a. chromatiache Ab- 
weichung. 

Farben&quivalento 38, 438. 

Farbenblindheit 170. 

Farbongloichung 30, 158, 173. 

— aubjektivo 158, 173. 

— instrumental lo 174. 

Farbenfohlor dea Augea 151, 170. 

Farbonindex 38, 380-398, 409-425. 

— viauoll-viauell (vorach. Filter) 411. 

— viauoll-photogr. 38, 412. 

photogr.-photoviauell (Internatio¬ 
na I or) 38, 390, 413. 

—■ photogr.-photogr. (vorach. Filter) 

413 f. 

— photool.-photoel. (vorach. Filter, 
verach. Zollon) 39, 415f., 908. 

.radiornetr.-viauell (Wiirmoindex) 

39, 391, 417. 

-- radiomotr.-radioinetr. (vorach. Fil¬ 
ter, Waaaerzol lenabaorption) 
39, 417, 908. 

— Kingacher 395. 

— apektraler 393. 

— Mt. Wilaon- 401. 

— idealer 419. 

— Reduktion verschiedener F.-I. auf- 
einander 418-422. 



974 


Sachregister. 


Farbenindex 

— aus Abweichung von der Planck- 
schen Kurve 425. 

— nach der EV.-Methode (Expositions- 
zeitverh&ltnis, exposure ratios) 
425ff., 782. 

— und Stellarstatistik 410. 

— und Farbparameter 343. 

— und Sternklasse 415, 417. 

— und Purkinjeeffekt 419. 

— und Dopplereffekt 68. 

— und Farbtemperatur 395. 

— Reduktion auf Zenit 525. 

F arbenindexmessungen 

— in kurzen Sternspektren 435. 

— fundamentale und differentielle 436 
bis 438. 

— bei Flachen 439, 440. 

— an verander lichen Stornon 546. 

— mit Halbfilterverfahren 778-781. 

Farbenkataloge 929. 

Farbenkreis, Nowtonscher 925. 

Farbenkurven von Objoktiven 98, 103. 

Farbernnessung, Mothodon 923-956. 

— Fehlerquellen 171, 927-929. 

- s. a. Co lori motor. 

Farbenschatzung, Mothodon 924 927. 

Farbenskalon 38, 169f., 924ft*. 

Farbentheorie von Youisru-H elmholtz 
166, 168. 

— von Merino 167. 

Farbkeil des Graffschon Colorimeters 
933. 

Farbparameter der spektralen Intensi- 
tatsverteilung 342 f. 

Farbtemperatur 40, 390. 

— aus Farbonindices 422-425. 

— aus der* spektralen Intemsitatsvertebi¬ 
lling 40, 456-464. 

- Genauigkoit dor Bestimmimg 464f. 

.der Sonne 457 f. 

— veranderlicher Sterner 456. 

Farbwert der schwarzon Strahlung 168. 

Verfalschung bei Stornon (Bozold- 
Br ucke-Ph&nomon) 169. 
Fehlerquellen 171. 

Fechnerschos Gosotz s. Webor-Fechner- 
schos Gosetz. 

Foderpendel von Repsold 135, 136. 


Fehlerquellen, physiologische 146. 
Fehlsichtigkeit 150, 

Feinbewegung eines Fernrohrs durch 
Uhr 134. 

-durch elektrisches Uhrwerk 138. 

-durch Wasseruhrwerk 140. 

-durch statischen Regulator 134. 

-durch pseudostatischen Regula¬ 
tor 136. 

--durch Zeissschen Regulator 135. 

— — durch Synchronmotor 139. 

-Sekundenkontrolle. 

-bei Aufnahnie von Sternspektren 

141. 

Feinkornentwicklung 670. 

Feldlinsc (Kollektiv) 81. 

Fernpunkt des Augos 149, 151. 
Fornrohr s. a. Foinbowogung, Mon- 
tuning, Spiegelfernrohr. 
astronominches 79. 

- terrostrisches 80. 

zur Betraehtung ernes Spektrums 

210 . 

Aufldsungsvomiogen 114. 
Vergroflerung 80. 

Fokussienmg 64 1. 

• Nutzoffokt. bei Nprktralaufnnhrnen 
117. 

Ablosofernrohr 133. 

Aushalaneierung 130. 
Bewegungsoinriohtimg 133 141 ; s. a. 
Feinlx ^wogung. 

Bowegimgsfroihoit 121. 

Durehbiegung 129. 

Entlastung <l<*r Aehse 1281'. 
Kugellagerung der Aehse 129. 
mit gekniekter Saule 121. 
Frschuttemngen 144. 

- Gogengewieht 120. 

Luftzirk ulation 131. 

F< rn roh rtu bus 129. 

- Versteifung 130. 

Film, Konstanz der Kchiolildieke 700. 

■— Sonsibilisiorung 700. 

.- spektrographische Verwondung 212. 

Filter 

— Christianson- 483. 

— Doppel- fur Simultanaufnahmen 
435. 
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Filter 

— Glas- 590. 

— monochromatische 591. 

— Neodymchlorid- 266. 

— Silber- 111. 

— Durchltaigkeit von Gelb- (Tabelle) 
382. 

Flacker-Effekt 900. 

Flachon, strahlondc 52. 

— reflektierende 53. 

— Erzougung geschwarztor, bei punkt- 
fflrmigon Lichtquollen 745-749. 

flachenhafto Objokto, effektivo Wellen- 
lango 954. 

Flachonhelligkoit, visuello Beobach- 
tung 106, 115, 405 f. 

— Photometric liobtschwachor 617. 

.photoelektrisehe Messiing 405. 

- photogr. Messiing 406- 408. 
dcs Netzhautbildes 107. 

Flachon in tensi tatcn, Bereehnung spek- 
t ruler 503 f. 

Flaehenphotometer 

nach Yntuma u. van Rhijn 6181'. 
Hokh'mhistkh 619 621. 

/jOllnmr 623 f. 

Flaohcn photometric, spektralphotome- 
t riseho 497 504. 

Flashlinien, Lange 204. 

kinomatographiseho Anfnahmon 204. 

Flimmerphotomotor 707. 

Flint-gins, Durehlassigkeit 98, 109. 

Fhiorit, Ilurehlassigkeit 33. 

Flutreihimg 5, 15. 

fokalc Ktcmbildcr b(»i versehiodonom 
Luftzustand 744. 

Fokalkurvo oinos Ohjcki.ivH 228f. 

Fokogramm 100. 

Fokus, Nehatzung drs 224. 

FokuxofYokte dureh Un regel maOigkcit in 
<ler (llnsplntte 700. 

Fokussicning nines Fernmhres rnit 
Hide ernes Spektralapparates 641 

Forbessehos Phanomen 520. 

Foucaultsohcs Mossorsehneidonverfah- 
ron 99, 225. 

Fovea centralis 148. 

— Emplindlichkoit 157. 

fovealo Beobachtung 568. 


Fraunhofersche Linien s. Absorptions - 
linien. 

Frenelsehe Formeln 108. 

Frequenzbedingung, Bohrscho 72. 

Friktionsgetriebe zum Antrieb der Kas- 
setten und defi Objektivs einos Spek- 
troheliographen 257. 

Friihlingspimkt (Widderpunkt) 4. 

Ftihrung eines Sterns 140 f. 

-auf dern Spektrographenspalt 

141, 241. 

Fuhrungsmikroskop 141. 

Fuhnmgsstorn 140. 

fundamontaln astrophotomotrische 
Messungen 365-367. 

Fundamnntalebone 4. 

- - Verlagerung 9. 

Fundamontalsystem von Sternen 366 f., 
380, 402 f. 

G- Sterne 46, 180-183. 

g., Prafix bei Stern klassen 47. 

Gabelmontiorimg 121 f. 

galaktisehe Ebono 7. 

Lange 8. 

Nebel 555 558. 

spektralphotomotrisoho Messun- 
gen 502 f. 

FJcmentarprozcsse in 555. 

dunkle 556. 

Gallissotsebes Phapomon 158, 164. 

Galvanometer, MoOgrenze 859. 
kurzer Sehwingimgszeit 724. 

Gamma, Neigung <ler Sohwarzungs- 
kurve 658, 661. 

GasvorstiLrkung d(‘s Photostromcs 886, 
889. 

stalis tische Scbwankung(‘n 

9121*. 

Gaussche Theorie der Linsonsystomo 
79. 

Gogenfarbcn, Theorie 170. 

Gogengowieht inn Fernrohr 120. 

Gogensohoin, photoelektrisehe Boob- 
aohtimg 917. 

Goistor in Bougungsgittern 474, 

gelber Fleck dor Notzhaut 148. 

Golbfliter, Durohlassigkoitszahl 
(Tabelle) 382. 
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Gesiohtsfeld, Grttfle 110. 
Gesiohtsfeldkorrektion 788-792. 

— Abh&ngigkeit vom photometrischen 
Verfahren 789. 

— schwfirzungsabh&ngige 789f. 

— empirische Bestimmung 791 f. 
Gesichtslinie 148. 

Gitter, AufldsungsvermOgen 471. 

— Einflufl der Unregelm&fligkeiten 
767. 

— Geister 474. 

— Amplituden- 100 f. 

— Absorptions- 338, 756. 

— Phasen- lOOf. 

— s. a. Objektivgitter. 
Gitterabsohw&chung fiir fokale Stem- 

bilder 751. 

Gitterblende 587. 

— vor dem Objektiv 577. 

— Einflufl der Drahtdicke 587. 
Gittereichung, Methoden 763-768. 

— energetische 765. 

Gitterkonstante, photometrische 750, 

700, 761. 

— photographisch-effektive 763. 

— Bestimmung 766. 

— Ver&nderlichkeit 763. 
Gitterspektrograph, Lichtverte i I ung 

470. 

— mit Autokollimation 244. 
Gitterspektrum, Satelliten 474. 
Gitterstrom, Herabsetzung 899. 
Glasoptik, spektrale Durchl&ssigkoit 

365. 

Gleichheitsphotometer 005. 

Gleichung, persOnliche 147, 171. 
Glimmspannung von gasgefiillten Pho- 
tozellen 889. 

Gattinger spektralphotometrische Un- 
tersuchungen 446-449. 

Goldbergkeil 768. 

Gradation der Schw&rzungskurve 658 f. 

— Abh&ngigkeit von der Entwicklung 
659. 

-von der Wellenlange 684 f. 

Gradationstemperatur 40, 401, 464 f. 
Gradient, relativer zweier Intensit&ts- 
kurven 400. 

Granulation 553. 


Gravitationsgesetz 23. 

Greenwich, Mittlere Zeit (Greenwich 
Mean Time, G. M. T.) 15. 

— Burgerliche Zeit (Gr. Civil Time, G. 
C. T.) 15. 

GrenzgrOfle von Stemen bei visueller 
Beobachtung 160. 

-bei lichtelektrischen Messungen 

890, 919. 

— der photographischen Fl&ohenhellig- 
keit 742, 789. 

Grenzterm 72. 

Grenzwellenl&nge, photoelektrische 
879. 

GrOflenklasse 34ff., 161 f., 326ff. 

— absolute 185. 

-spektroskopische Bestimmung 

184, 493, 549. 

-Bestimmung aus demFarbenindex 

549. 

-aus der Lichtwechselperiodo 

549. 

— bolometrische 340, 385f. 

-Nullpunkt 386. 

-Skala 386. 

-Reduktion untor Beriicksich- 

tigung der Farbtomporatur 390. 

— photoelektrische 333f., 337. 

— photographische 36, 337, 377-382. 

-Nullpunkt 379f. 

-Skala 380. 

-Fundamentals torn 380. 

-Anschlufl an die visiieUe 380. 

—- photovisuelle 30, 339, 382-384. 

-Nullpunkt 383. 

-Skala 383. 

— radiometrische 37, 351, 385. 

-Nullpunkt 385. 

-Reduktion auf bolometrische 

390 f. 

— rote 384f. 

-Nullpunkt 384. 

-System- 340, 372. 

— ultrarote 385. 

— visuelle 36, 338, 372-377. 

-Nullpunkt 375. 

-Skala 376. 

-Anschlufl an die photographische 

380. 
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Grtffienklasse 

— Reduktion der Grtiflenklassen auf- 
einander 386-397. 

-der GrOBenklassen verschiedener 

Kataloge 398-402. 

— System 340, 372. 

— scheinbare 36, 326. 

— Verteilungsfunktion 348. 

— und Weber-Fechnersches Gesetz 161, 
667. 

Groflkreis 118. 

Griinblindheit 170. 

Grunddispersion 97. 

— der Silikatglaser 97. 

Gr undempfindungen des Farbensehons 
166 f. 

Grundkreis 3. 

Halbblondo 751. 

Halbfiltorvorfahron, photographischos 

778- 781. 

— zur hWbonindoxbostirnmimg 433. 
Halbgittormothodo, photographischo 

779- 780. 

— ■— mit Platinfillom 781-785. 
Halbiorungsfohlor, physiologischor 

174. 

Hall wadis-Effokt h. photooloktrisehor 
Effokt. 

Hartmannscho Disporsionsfonnol 305 
bis 308. 

-.Bostimmung dor Konstanton 30(5 

bis 308. 

•.- Toinporaturabhangigkoit dor 

Konstanton 308. 

— —... Roduktiou nines Spoktrums mit 
dor 308-313. 

Harvard-Klassifikation, s. Klassifizio- 
rung dor Stornspoktron. 

Harvard Standard Regions 3(5(5. 
Hauptpunkt oilier Linso 79. 

Hobobi'ihno 143-145. 

Hofnorkorzo 50. 

— radiomotrischo Ur6£5onklasso 405. 

— Ternporatur 405. 

Heliostat beim Spoktroholiographen 
252. 

Helium, Vorkommen des ionisiorten in 
der Chromosph&re 653. 

Handb. d. tfxperimentalphyslk, Bd. XXVI. 


Helligkeit, absolute s. GrOfienklasse, 
absolute. 

Helligkeitsempfindung, Gesetz von der 
Additivit&t der 165. 
Helligkeitsgleichung, physiologische 173. 
Helligkeitsintervalle, Vberbruckung 
grofier 792-794. 

Helligkeitsmessung mit dem Auge 156. 

— von FJ&chen 405-408. 

— von Sternen, photographische 657. 
Helligkeitssch&tzung von Sternen 164, 

571-583. 

— in Moridiankreiskatalogen 577. 

— mittlerer Fehler 164. 
Helligkeitfiverteilung ilber Fl&chen, 

Mossung 405-408. 

HelligkeitsverzoichniHse von Sternen, 
goschfttzto 572-578. 

Holrnholtzsches Farbdroiock 168. 
HorHchol-Effokt, photographischer 704. 
Hertz (Einhoit) 71. 

Hilfsspiogel, konvoxor 85. 
Hiinmolsgnind, Helligkeit 160. 

. Beitrag des Zodiakalliehtos 361. 

--. Einflutl auf photomotriseho Mos- 

sungon 360ff. 

.als prinzipiollo Gronzo dor Astro- 

photomotrio 362. 

Spektrum 362. 

Elimination bni Stornaufnahrnon 
743. 

. Photomotrio 617. 

Himmolspol 6. 

Himmclsstrahhmg, Mossung mit dom 
Pyranomotor 822 f. 
Hoobhoim-Vorspiegoliing 111, 262. 
HohlspiogolHpoktrograph 262. 
hornogcno roduziorto Atrnosphtiro, 
Hdho 514. 

hoinozontrisehos Biindol 210. 

Horizont 6. 

Hornhaut 147. 

— ~ optische Zone 147. 

— asph&rische UoHtalt 150. 
Hyporboloidspiogol, konvoxer 85. 
HyporsonwibiliKiorung von Infrarotplat- 

ton 704-706. 

hyporsenftibilisiorto Platten, Haltbar- 
keit 704 f. 
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Immersionsobjektiv mit groBem Off- 
nungsverhaitnis 215. 

Indexkatalog zu den Stemfarbenver- 
zeichnissen 930. 

Inertialsystem 4. 

integrate effektive Intensitaten 337ff. 

-Eichung aus Beobachtungen hel- 

lerer Fixsteme 393ff. 

-EinfluB der interstellaran Absorp¬ 
tion 346 f. 

-EinfluB der Lichtverluste in Op- 

tik u. Atmosphere 348ff. 

-EinfluB der Schwerebeschleuni- 

gung 346. 

-Vergleich zweier 433-435. 

-Verwertung 341-348. 

Intensitat, scheinbare eines leuohtenden 
Punktes 323. 

— spektrale effektive 333, 337. 

— integrate effektive s. integrate eff. Int. 

— absolute eines Fixstemes 404. 

— Vergleich von Punkt- und Flachen- 
325f. 

Intensitats-Schwarzungskurve 660. 

Intensitatskurve des ZOllnerschen Pho¬ 
tometers 599 f. 

Intensitatskurven, absolute, von Stom- 
kontinua 442. 

Intensit&tsmessung, allgemeino Prinzi- 
pien 326-330. 

— absolute 327. 

— relative 328. 

— lichtempfindlicho Organe zur 328 f. 

Intonsitatsskalas. photometi ische Ska I a. 

Intensitatsstufen durch Abstandsando- 

rung 749. 

— durch Variation der Offnung 750 
bis 754. 

— mit dem ROhrenphotometor 754 
bis 756. 

— mit dem Objektivgitter 756-763. 

— kontinuierlich ver&nderliche 758. 

Intensitatsverteilung, spektrale, s. Spok- 

trum, Sonnenspektrum, Sternspek- 
trum. 

Intermittenzeffekt, photographischer 
679-683. 

-Schw&chung durch den 680. 

-Frequenzabh&ngigkeit 681, 682. 


-bei Verbreiterung von Punktbil- 

dem 748. 

intemationale( Standard- )Kerze 50,404 f . 
Interpolationsmethode von Pickering 
581 f. 

interstellare Absorption 32, 192, 548, 
550, 556-558. 

-aus Farbenindexmessungen 410. 

-EinfluB auf die spektrale Intensi¬ 
tatsverteilung 345-347. 

-selektive 557. 

Ionisationsgrad 69. 

Ionisations-Temperaturskala fiir Sterne 
183, s. a. Sahasche Theorie. 
Ionisierungspotential 69. 

Iris 80, 147. 

Irisblende 585, 750. 

Irradiation 152, 156. 
isoaktinischo Kurven 677. 

Isoopaken 660. 
isophote Wellenlange 174 
Isophotendiagramm zur graphischon 
Ermittlung dor Holligkoitwvortoi- 
lung 407. 

Jahr, Definition 15. 

— astronomisehos 15. 

— grogorianiHchos (biirgerlichcs) 16. 

— julianisches 15. 

— tropisches 15. 

Jahrbiichor, astronornischo 11. 

Johnson-Effekt 901. 

Jupiter, AtmoHphare 207, 560. 

Justieren dor PJatte iin McLlappurat 290. 

K-Kurve eines Spektrographen, experi- 
montolle Bostimmung 481-487. 

und „Reinheit“ des Hpcktmgra- 
phen 486 f. 

K-Storno 46, 180-183. 
k., Zusatz boi Stomklasson 48. 
Kalksilikatkronglas, Absorption 109. 
Kameraobjoktiv, Korrektion 212. 

— lichtstarkes, des Mt. Wilson Obser¬ 
vatory 214. 

— beim Spektrographen 211. 

— beim Spektroheliographen 251. 

— Zeiss’sches korrigiertes 213. 
Kapillarelektrometer 802. 
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Kassette, Fiihrung 141. 

— Schraffier- 746 f. 

Kassettenneigung beim Spektrographen 
229. 

Katalog, Henry Draper- 41, 181. 

— der Astron. Gesellschaft 116. 
Kataloge, photometrische, a. Stern - 

kataloge. 

Katzenaugenblende 686, 686. 
Katzenaugenphotometor von Danjon 
616-617. 

K-Effekt 31 f. 198. 

Keilkonstante 689, 768 f. 
Keilphotometer 606-610. 

— von Graff 608-610. 

-Muller 606 f. 

— — Pickering 607 f . 

- Pritchard 684, 605f. 

Kepi orach e Coaotzo 23. 
Kernladungazahl, 1-GinfliiB auf Spok- 

trum 73. 

Korzo, radiomotriacho GrOflenklaaao der 
internationalen 60, 404 f. 
Kottelor-Holmholtzaohoa Diaporaiona- 
goaotz 306. 

Kiloparaoc (kpc) 22. 

Kingacho Methode zur abaoluten Pho- 
tornotrio 749 f. 

Kirclihoffachoa Geaotz 60. 

— .in KtornatniOHph&rcn 632. 

- .- Ungultigkoit innerhalb einor 

Spektrallinio 662. 

Klawsifizienmg der Sternapoktron 40 49, 
180 184, 492-497. 

• Harvardaeho 40ff., 181 ff. 

.phyaikaliac;ho Deutung 641. 

- Seech iaeho 180f. 

— - — zwoidimonaionalo 492ff. 

— . und Toinporatur 48f., 182. 

-und Sahaaeho Thoorio 183. 

--und Farbe 931. 

-und Farbaquivalente 49, 438. 

Kohlenfadonlampe ala Vorgloichalicht- 
quello 640. 

Koinzidenz dor Vergleichalinien beim 
Storookomparator 296. 

Kollektiv (Feldlinse) 81. 

Kollimation des Fernrohres 17. 
Kollimatorobjektiv 210f. 


Kollimatorobjektiv, chromatische Kor- 
rektion 220. 

— optimale Brennweite der 216. 

— optimales Oifnungsverhfiltnis 229. 

— Prufung des 220. 

— des Spektroheliographen 261. 

Koma 81, 93. 

— bei gehobenem Astigmatismus 93. 

— -Figur 93. 

— sagittale 93. 

Kometen, Spektren 208, 661. 
Kometenaucher 116. 

Komparatoren 291-299, 313f., 737-741 

— s. a. Blinkkomparator, Spektrokom- 
parator. 

Kompensationsphotometer, objektives 
708f. 

— lichtelektriachea 716-719. 
Kompenaationapyrheliomoter, Ang- 

atrornsehoa 798f¥. 

— - Horstollung 800 f. 

— -- Konatantonboatimmung 800-805. 

— Tingwaldtachea 815-818. 

-parallaktischo Montierung 8.17 f. 

Komponaations-Thormoelomont 864. 
Konjunktion, oboro 58. 
kontinuiorlichor Abaorptionakoof/iziont, 
Verlauf mit der Wollonl&ngo 535f. 

.— und Linionabaorption 539. 

kontinuiorlichor Untorgrund dea Ktern- 
apoktnima 41, 68. 

kontinuiorliohea Spoktrum, a. Spek- 
trutn, Stornapoktrurn, Sonnonapok- 
trwin. 

Koritraktionahypotheae, Holmholtzaeho 
547. 

Kontraatoraehoinung, sukzoaaivo 168. 
Kontraatfunktion dea Augoa 154. 
Kontraatthoorio von Mach 152f. 
Kontraatwirkung 152. 

- bei Farbonach&tzungen 928. 
Kontrollatorno zur Roduktion einor 
Aufnahmo auf ein Syatom 438. 
konvektivea Gloichgowicht in dor Son- 
nonatmoaphfiro 553. 

Koordinaton 3ff. 

— &quatorialo 3, 6. 

— ekliptikalo 3, 7. 

— galaktiache 3, 7. 
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Koordinaten, heliozentrisch-ekliptikale 
24. 

— horizontale 3, 6. 

— parallaktische 7. 

— rechtwinklige 5. 

— sph&rische 3. 

— Transformation 8. 

— wahre eines Fixstemes 17. 
Komgrofie s. Plattenkorn. 
Kostinsky-Effekt 690. 

Kreuzblende 761. 

Kreuzgitter als Blende 760. 
Kriechstrom, Vernichtung bei Photo- 

zellen 886. 

Kristallinse des Auges 147. 
Kristallplatte, doppelbrechende, inner - 
halb des Kollimators 771. 
Kriimmungskonstante der Spektral- 
linien 304. 

kiinstHcher Stem 586. 

Kulmination 9. 

Kuppel des Beobachtungsgebaudos 191 
bis 194. 

Lambertsche Formol 55. 
Lambert-Rumfordsches Schattenphoto- 
meter 625. 

Landesches Zusatzvcrbot 76. 
langwellige Grenzo dor photograph i- 
schen Empfindlichkeit 663 f. 
latentes Bikl 651. 

— Veranderungen 702-704. 

— Ausbleichen 704. 

Laufterm 72. 

Leichtflintglas, Durchlassigkoit 109. 
Leitmikrometcr 141. 

Leitrohr 140. 

Louchtelektron 73. 

Libration in den Bewegungon ongor 
Doppelstorne 545. 

Lichtbiindel, Querschnitt des photomo- 
triorenden 709. 

lichteloktrisch . . . s. photoeloktrisch 
Jichtempfindliche Organo zur Intensi- 
t&tsmessung 328 f. 

-Selektivitat 329. 

— — Theorie der Anwendung 331-340. 
Liehtgeschwindigkeit 63* 

Lichthof 686-688. 


Lichthof, Abhangigkeit von der Korn- 
gr613e 688. 

lichthoffreie Platten, Herstellung 688. 

Lichthofschutz 688-689. 

Lichtjahr 22. 

Lichtkurve eines verander lichen Stor- 
nes 26, 546. 

Lichtschw&chung, neutrale 338, 768. 

— durch Absorptionskeil 589f. 

-Abstands&nderung 587. 

-Filter 590f. 

-Gitterblenden 587. 

-— Polarisation 587 f. 

— — diffuse Reflexion 794. 

-rotierenden Sektor 680 f. 

-Stabgitter 338. 

-Vignettierung 753. 

— Vorrichtung zur - in Photomotorn 
585-591. 

Lichtstarke optischor Instrumonto 103 
bis 113. 

— bei punktformiger AbbiIdling 103, 
742 f. 

— bei flachonhafter Abbildung 106, 
742f. 

— au!3orhalb der optisclien Aehso 
113. 

Lichtstrouung in dor (Corona 554. 

Lichtstrorn 50. 

— SchwolIonwort 50. 

Lichtverlusto. 

— in dor Optik 109, 348 350. 

— im Fornrohr 34, 108. 
in Prisrnon 209. 

im Prismonspoktrographon 216. 

— beim Objoktivgittor 955. 

— am Spoktrographenspalt 210. 

— im Spoktromotor als Funktion der 
Wollonlango 847. 

Lichtverteilung, thoorotiHcho, im Gittor- 
spektrographon 470. 

-im Prismenspoktrographon 470. 

Lichtwechsol dor d Cephei-Storno 193. 

Lichtzahler 919. 

Lichtzeigerprinzip beim Rogistrierpho- 
tomet-er 730 f. 

Lichtzeit 16. 

Lindblad-Oortsche Rotationsthoorie 
199. 
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Lindemann-Elektrometor, Empfindlich- 
keit 897, 908. 

Linien, tolluriflche, im Sonnenspektrum 

202 . 

— verbotene 76. 

Linienbreite und Rotation der Fixsteme 
196. 

Linienintensit&ten dos Rowland-Ver- 
zeichniflses der Sonnenlinien 490. 

— Zusammenhang mit Aquivalenz- 
breiten 491. 

Linienkonturen, Mewsung 467-469, 476 
bis 487. 

— Reduktion auf die wahren 476. 

— von galaktiflchen Nebeln 602 f. 

Linionkriimmung, Berucksichtigung bei 

Sternspektren 303-306. 

— Elimination 313. 

Linionvorbroiterung (lurch Biogung (low 
StornHpektrographen 233. 

Linienvordopplung, poriodincho, bei 
Doppelatemen 192. 

LinienverHchiobung durch Fokumio- 
rungHfehler 213. 

-- beim Kopieren von Rpektron 302. 
am SpektrohelioHkop 260. 

— im Mpektrographon 227. 

— zwischon Stem- und VorgloichHHpok- 
trum 242. 

Linientiefo und Rotation der Fixatorno 
196. 

Linaon, optiache Abbildung durch 78-89. 

- Hehliffehler 226. 

Lochblendo, aufliegondo, doa thormo- 
clektriachcn Plattenphotomotora von 
Zoiaa 720. 

—- HnrtmannHche 101 f., 224. 

Lochblendenverfahren, Hartmannachea 
101 f., 224. 

Luftiinruhe 104, 362. 

— EinfluO auf Meaaungen von Punkt- 
und FliLchonhoUigkoiton 106, 367, 
407, 743f. 

-photooloktriache Beobach- 

tungen 364. 

-photographisch-photometri- 

scho Beobachtungen 356 f. 

-thermooloktrische Beobach¬ 
tungen 867. 


Luftunruhe 

-visuelle photometrisohe Beob- 

achtungen 354f. 

-Bildwaehstum 743 f. 

-extrafokale Aufnahmen. 

-Aufnahmen des Chromo- 

sph&renspektrums 498. 

— Einflufr auf Messungen von Objek- 
tivprismenaufnahmen 359. 

-die Spektralphotometrie 357 f. 

-bei versohiedenen Brennweiten 

356f. 

— Zittersoheibchen 356. 
Luftzirkulation im Femrohr 131. 
Lumen, Definition 50. 

Luminosit&t eines Sternes 543. 
Luminosit&tafunktion 550. 
Lummer-Brodhun-Wiirfel am ZOllner- 

achon Photometer 597. 
Lunisolarpr&zoaaion 10. 

— -nutation 10. 

Lyman-Berio 77. 

M-Storno 46, 180-183. 

Maehacho KontraMttheorie 153. 
Magnaliumapiegel 111. 

Marw, Atmoaph&ro 207, 660. 

Marakamlle 155. 

Maaaenoffokt, rolativiatiachor, bei B- 
IStornon 199. 

Maaaenfunktion 26. 

Materio, intnratollaro, h. intoratollaro 
Absorption. 

Medialfomrohr 88. 

Mogaparaoe (mpc) 22. 
Mohrkdrperproblorn, Integration 23. 
Mehrzellenphotometor von Outhniok 
908. 

Meridian, Umlogung dew Fornrohra im 

120 . 

Meridian-Instrument 119. 

-Photometer 119. 

MeridiankreiHkataloge, Helligkeits- 
Hchiltzungen 577. 

Merkur, Atmosphftro 206, 560. 

— Periholbewegung 24. 
MeHserHchneidenverfahren 99 f., 225. 
MoQmikroakop 274-290; a. a. Spoktro- 

komparator. 
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Mefimikroskop, Andreaskreuz 275. 

— Fadennetz 274. 

— MeBschraube 275-290. 

— Tisoh 275. 

— Tdpfersches 274. 

— mit Okularmikrometer 299. 
Metallinien in O- bis G-Stemen 183. 
metastabile Atomzust&nde in Gasnebeln 

188. 

Mikrometer, unpers6nlioh.es 172. 

— Okular- 140. 

mikrometrische Vermessung des Brenn- 
punktbildes 114. 

Mikrophotometer 477 f., 706-741. 

— Absolutphotometer 708, 724-728. 

— Densometer 726f., 735. 

— Elektro-Mikroph. 717 f. 

— Kompensationsphotometer 708 f. 
-lichtelektrisches 716-719. 

— zur Messung von Bildst&rken 715. 

— MeBanordnungen 655. 

— Opacimdtre Int6grateur 714. 

— photometrierendes Lichtbiindel 710. 

— Plattenphotometer, photoelektri- 
sches 727. 

-thermoelektrisches 720, 724 f. 

— Spektrallinienphotometer 727. 

— Vergleichsphotometer erster und 
zweiter Art, Prinzip 707 f. 

-objektive 720-728. 

— von R. Andersen 725. 

-Baillaxtd 714. 

-Boutry 723. 

— Cambridge Photo-Electric- 722. 
-Fabry -Buisson 714. 

— Greenwicher 715. 

— von Hartmann 710-714. 

-B. Lange 726f., 735. 

-Rosenberg 717f. 

-Sohilt 724. 

-SlEDENTOPF 719. 

MilchstraBe, Photometric 617, 620. 
Minimalwellenl&nge, Method© der 954. 
Mira-Steme 194, 547. 

Mittelwertigkeit des Reizzustandes der 
Retina 167 f. 

ModellatmospMren, Berechnung des 
Absorptionsspektrums 531, 540 f. 
Molekiilspektren 78. 


Mond, Atmosphfire 206. 

— ultrarote Eigenstrahlung 440. 

— Bestimmung der Helligkeit 622-625. 
-visuellen Helligkeit 630f. 

— thermoelektrische Beobachtung 872. 
Mond, Phasenkurve 624, 631. 

— Radialgeschwindigkeit 311. 

— Reflexion svermdgen 559. 

— Wftrmestrahlung 34. 

— Zacken bei totaler Sonnenfinstemis 

501. 

monoohromatische Aufnahmen der 
Sonne 205. 

— Filter 591. 

— Strahlung, Extinktion 506. 
Montierung, Coud6-Form 124 f. 

— deutsche 119f. 

— englische 124. 

— Meyersche 123. 

— parallaktische 119. 

— Zeiss- 122. 

motus parallacticus 30, 197. 

— peculiaris 30, 197. 

Multiplizit&t, permanent© spektrosko- 
pische 74. 

N-Stemo 46, 180-183. 
n., Zusatz bei Sternklassen 48. 
Nachbareftokt, photographischer 478, 
689-694. 

— Vermeidung 691. 

— Abh&ngigkeit von der Entwicklung 
691 f. 

— Eindringtiefe in die Abbildung 693 

— Einflufi auf die Kontur von Spektral- 
linien 693. 

Nachbelichtung 703. 

Nadir 6. 

Nobel, anagalaktiwcho 550f. 

— dunkie 556 f. 

— galaktische 555-558. 

-spoktralphotometrische Messung 

502. 

— Orion- 555. 

— planetarische, Farbe 170. 

-eft. Wellenl&nge 436. 

— Reflexions- 556. 

— Spiral- 439 f. 

Nebelknoten, Farbe 439. 
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Nebenbilder, Reflexion 109. 
Nebuliumlinien 76, 188, 656. 

Neptun, Atmosphere 207, 560. 
Nettostrahlungsstrom einer Stematmo- 
sph&re 533. 

Netzhaut 147, 149. 

— Aufldsungsvermdgen 155. 

— - Grube 148 f. 

Neutralfilter, Neutralkeil 338, 768-770. 
Nickelspiegel 111. 

Nicolsches Prisma zur Lichtschw&chung 
338, 588; vgl. auch Astrophotome- 
ter (Polarisationsph.) 

-zur Erzeugung von Schw&rzungs- 

marken 770 f. 

Niveauschema 76. 

Nordpol 6. 

Nordpolarsequenz 36, 366, 381, 403, 738. 
Normalbolichtung, Gebiet der 658. 
Normalsequenz h. Nordpolarsequenz. 

— effektiver Wellenlangen 40, 950f. 
Normal vergrofterung 115, 155. 

Novae, Farbe 170. 

— Photometric 547 f. 

— Spektrum 194. 

Nullkreis 3. 

Nutation dor Erdachso 10 f. 

Nutzeffekt des photographischen Pri- 
rnarprozesses 661. 

— spektrographischer 118. 

O-Sterne 45, 180-183. 
Oberfl&chentomperatur ein. Sternes 534. 

— und Stern farbo 931. 

Objoktiv h. a. Kamoraobjektiv, Kolli- 
matorobjoktiv. 

— ■ Apochromat 2L2. 

— Brennweite 224. 

— Farbkurvo 98, 103. 

— - mehrlinsigos 109. 

™ - photographisches 91. 

— - Offnungsverhaltnis 106, 115, 742. 

— nach Sonnkfbld 83. 

-• Prufung 99-103, 22Iff. 

-nach der Methode der streifenden 

Abbildung 102 f. 

-nach dem Foucaultschen Messer- 

schneidenverfahren (Schlierenverfah- 
ren) 99f., 225. 


Objektiv, Prufung nach dem Hart- 
mannschen Lochblendenverfahren 
101f., 222ff. 

--nach dem Zernike-Test 100 f. 

-auf Zonenfehler 221, 225 

— Verzeichnung 92. 

objektive Photometer s. Bolometer, 
photoelektrische Photometer, Pyra- 
nometer, Pyrheliometer, Radiome¬ 
ter, Thermoelement. 

Objektivgitter 756ff., 940f¥. 

— Aufnahmen von integriertem Licht 
762 f. 

— technische Ausfuhrung 943. 

— Ausmessung 769. 

— drehbares 769. 

— Eichung 769. 

— Farb- und Temporaturbestimmungen 
mit dom 940. 

— Geister 760. 

— Lichtverlusto 955. 

— Normalgittor 758. 

— am Objektivprisma 762. 

— Oriontierung 944. 

—- Thoorie 756-760. 

Objektivprisma 184, 209, 264-270. 

— der Kap-Stornwarte 266, 267. 

— an groften Teleskopen 267. 

— ■ mit und ohno Gittor 761. 

*.- Belichtungszeit 265. 

— .Roinhoit des Spektrums 265. 

— Vorgleichsspektrurn 266. 

—- Messung von Rad ialgesch wind igkei- 
ten 269. 

— spoktralphotometrischo Mossungon 
445. 

■— Roduktion der Aufnahmen 270, 314 
bis 317. 

Offnungsblende 80. 

Offnungsverhaltnis 106, 115, 742. 
Ogyalla-Durchmusterung 629. 

Okular 78. 

— Abbesches orthoskopisches 82. 

— Huygensches 81. 

— Kellnersches 82. 

— Mittenzwoyschea 82. 

— ■ negatives 81. 

— Ramsdensches 82. 

— Vergrdfterung 107. 
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Okularkreis 80. 

Okularmikrometer 140. 

Okularprisma 103. 

Okularskalen mit kreisformigen Marken 
738. 

Okularspektroskop 210. 

Opacim&tre Int^grateur 714. 

Opazitat b. Sclvw&rzungsmessungen 654. 
Opposition 58. 

Optik, Lichtverlust 348-350. 

— Durchlassigkeitszahl 349. 

— bei astrophotometrischen Messungen 
368-370. 

optische Glaser, Durchlassigkeit 109. 
optische Tief© der Sternatmosph&re 534. 
Orionnebel 555. 

Ort eines Gestirnes, wahrer 16 f. 

— scheinbarer 16. 

— Reduktion auf den scheinbaren 18. 
Ortsbestimmung 116f. 

Ortszeit 14. 

Oxydschicht ein. Aluminiumspiegels 111. 
Ozon, Absorption 34, 203. 

P- Sterne 44, 180-183. 
p., Zusatz bei Sternklassen 48. 
Parabolspiegel, spharische Abweichun- 
gen 93 f. 

parallaktische Montierung 119. 
Parallax© 20-23, 184-187. 

— absolute 22. 

— Aquatorialhorizontal- 21. 

— Horizontal- 21. 

— jahrliche 22. 

— s&kulare 22. 

— tagliche 21. 

— spektroskopische 184-187. 

— trigonomotrische 20:ff. 

— des Mondes 21. 

— dor Sonno 21, 199. 

— von Sternstromen 200. 
Parallolstabgitter, photometriHehos 756. 
Parsec (pc) 22. 

Pauli-Verbot 73. 

Pekuliarbe'wegxing 30. 

Penumbra 206. 

Perihelbewogung 4. 

— des Merkur 24. 

persdnliche Gleichung 147, 171-175. 


Petzval-Bedingung 91. 

Phasengitter 100 f. 

Phasenkurve 58-60. 

Phasenkurve des Mondes 631. 

— der Planeten 632f. 

Phasenwinkel 58-60. 

Phosphatkronglas, Durchlassigkeit 109. 
photoelektrischer Effekt, Ausbeute 880. 
-&u!3erer 878-885. 

-innerer 650. 

-selektiver 880. 

-spektrale Empfindlichkeit 879 f. 

-VektoreinfluB 880. 

photoelektrischo Photometer 902-919; 
s. a. Photostrom, Photozelle, Mikro- 
photometer. 

— EinfluB des Dunkelstroms 906. 

— Empfindlichkeit 907. 

— von Guthnick 903ff. 

— Mehrzellenph. 908. 

— Photonen-Zahler 919. 

— mit Rohreriolektrometer 908. 

—• Selenzellon s. dieso. 

— Sperrschicht- 919. 

— von Steinkk 909. 

— mit Vakuumoloktromotor 909 912. 
Photoeloktronen, photograplii.seho Re- 

gistriorung 919. 

photographiseh. AbbiId img696 698,741. 
photograph ischo charakt<mstiscli<* 
Kvirvo 658-661, 673 686. 
photograph ischo Flatten s. a. Einpfmd- 
lichkeit, Intormittonzeffekt, Naeh- 
bareffekt, Plattonkorn. 

— - Absolutaiisboiito 651-657. 

— - aktivo Absorption 665. 

— — Aufldsungsverrnogen 694ff. 

— -- Kmnzoichmmg 670, 672. 

-Licht,straining in <U>r Seliieht 113, 

355, 475, 686. 

-Neigung ini Spoktrographen 212. 

—• — Nutzcffokt des PrimtirprozesKes 
651 f., 661. 

-Plattonfohlor 698-700, 949. 

-Schwankung. d. Schichtdicke 698f. 

-Verst&rkungsfaktor 651, 661 f. 

-EinfluC der Schichfc auf die (‘ff. 

Wellenlange 95If. 

-fiir wissensch. Zwecko 670-673. 
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photographische Wirkungen 653-666, 
706-741; s. a. Schwarzung... 
Photometer s. Astrophotometer, Mikro- 
photometer, Registrierphotometer. 

— objektive, s. Bolometer, photoelek- 
trische Photometer, Pyranometer, 
Pyrheliometer, Radiometer, Ther¬ 
moelement. 

— s. a. Rdhrensensitomoter. 

— Spektralempfindlichkeitsfunktion 
349. 

Photometrie, photographische 649-794. 

-aus Bildst&rka 653 f. 

-mit Bildverbreiterung 357, 745 

bis 749. 

-aus Bildwachstum 657, 743. 

-differentiolle 365f. 

-Eichkurve 772f¥. 

-EinfUiB dcs Himmelsgrundes 

360-362. 

-dor Luftunriihe 356-358. 

-dor atmosph. Dispersion 358. 

. --dor Extinktion350,523-527,935. 

-Einsohatzen in Sternfolgen 737. 

-Eehlor durch Nachbareffekt s. 

dioson. 

-durch Intermittonzoffokt s. 

dioson. 

-fundamontalo 365f. 

-Fimdamentalsystein 36, 366, 381, 

403, 738. 

-Gosuditsfeldkorrektion 788ff. 

,-Gronzon 362, 364. 

-Holligk(Mtsintervalle, Obor- 

briickung 792. 

-Lichtstarke 742. 

-MoBanordmmgen 655f. 

-MoQappamto 706-741. 

-mit Objoktivgitter 756ff., s. a. 

photornotr. Skala. 

-Optik 368. 

-Photomotriorquorschnitt 668,709. 

-Schloiorkorroktion 785ff. 

-aus Schwilrzungsmessungon 653f. 

-— Stern bilddurehmossern 657, 

793. 

-effoktivon SterndurchmosHorn 

657. 

-von Fl&chonhelligkeiten 406, 74If. 


Photometrie, photographische 

-von Punkthelligkeiten 355, 742f. 

-der Chromosphare und Corona 

408, 501, 553. 

-von Doppelsternen 544. 

-der Kometen 561. 

-des MilchstraBensystems 548. 

-der anagalaktischen Nebel 550. 

-der Novae 547. 

-der Planeten 558-561. 

-der Protuberanzen 408. 

-von Sternhaufen 545. 

-von veranderlichen Sternen 367, 

546. 

-des Zodiakallichtes 561. 

Photometrie, visuelle 115,369, 565-644. 

-Mefiapparato 583-621. 

-MeBmethodon 621-625. 

-EinfluB dor Extinktion 350, 523 

bis 527, 935. 

-physiologische Einfliisso 569. 

— — EinfluB dor Farbo 568f. 

-Spoktral- 633ff. 

— — Spoktralbereich 566. 

-.— <lor Chromosphare 553. 

.— lichtschwachor Flachonholligkoi- 

ton 617-621. 

<los nachtlichon Hirnmols 617. 

— . <ler MilchstrnOo 617. 

<U k s Mondos 621 625, 630 633. 
dor Planeten 658 561, 621, 630 
bis 633. 

von Protuberanzen 554. 
dor Sonne 621 625, 630 633. 
verunderliehor Sterne 546f. 
des Zodiakallichtes 617. 
photornotriseho Entfernungsbestirn- 
inung 548. 

• Stornkataloge 402 f., 625 630. 
Crundlagen 49 60. 

Skala, monochrornatisehe 686. 

• kontinuiorlieho 758. 
durch Abstandsanderung 749. 
durch Noutralkoil 447, 768. 
durch Objoktivgitter 756. 

— durch Variation der Offnung 
750. 

-— — durch Polarisator 770f. 

-durch ROhronphotomoter 754. 






986 


Sachregister. 


photometrische Skala durch Variation 
der Spaltweite 752. 

-Zeitskala 78If. 

— Systeme, Beziehung untereinander 
387. 

Photometry, Revised Harvard 35, 375, 
627. 

Photonenz&hler 34, 919. 

Photosph&re 68, 201. 

Photostrom. Gasverstarkung 886, 889. 

— intermittierender 723. 

— Schwankungen 894-896, 912f. 

— Messung 892-902. 

-nach der Auf lademethode 896-898. 

-mit Elektrometer 892-894. 

-mit Elektronenrohrenelektro- 

meter 898. 

-mit Galvanometer 892. 

-nach der Kompensationsmothode 

894. 

-Tr&gheit der MeOanordnung 894 

bis 896. 

Photozelle 37, 156. 

— Abweichung von der Linearitat 890. 

— Charakteristik 888 f. 

— Emphndlichkeit, absolute, fur Fix- 
sterne 890. 

— Empfindlichkeitsanderung 915. 

— Empfindlichlmitsmaximum, spoktra- 
les, einer Alkali- 891. 

— Ermudung 718 f., 915. 

— gasgefullte 886 f. 

— Herstellung 886-888. 

— Kathode als schwarzer Korpor 885 f. 

— Kuhlung der Kathode 891. 

— Optik. bei Verwendung in der Astro- 
photometrie 368. 

— als Photometer 902f£. 

— im Registrierphotometer 735. 

— Schaltung mit Galvanometer 888. 

— Selektivitat 332. 

— Sperrschicht- 919. 

— Spektralempfindlichkeitskurve 332, 
365. 

— als Strahlungsmesser 329f. 

— Tragheit 891. 

—■ Vakuum- 886. 

— Vorteile fur die Astrophotometrie 
916 f. 


Photozelle 

— Wandladungen 887. 

— Wirkungsweise 878f. 
physiologisohe Grundlagen 146. 
Pfund-Serie 78. 

Pickeringschelnterpolationsmethode 
581 f. 

Pickerings Keilphotometer 607 f. 
Pipersche Regel 159, 569 f. 
Planck-Kurve 62, 45811, 643. 

— und Intensitatsverteilung im Stern- 
kontinuum 389, 458, 643. 

-bei friihen Typen 467. 

— verallgemeinerte, zur Interpolation 
463 f. 

— Gradient 460, 462. 
planetarische Nebel, effektive Wellen- 

l&ngen 439. 

-Farbe 170. 

Planeten 558-561. 

— Astrophotometrie dor 367. 

— Atmosphere 206, 560 f. 

— ultraroto Eigenstrahlnng 34, 440. 

— kleino 561. 

— wahrer Ort 18. 

— Rotationszeiton 207. 

— Phasenkurve 632 f. 

— Temperatur, thormooloktrischo Be- 
stimmung 871. 

— visuelle Holligkeiton 032f. 

-Roduktion auf Harvard Photo¬ 
metry 632. 

— W&rmcstrahlung 34, 440. 
Planetentheorie von Newcomb 24. 
Planparallelglasplatto zum Justioron 

auf den Spalt 728. 

Planspiegel instrument 128. 
Platindrahtthermomoter im Wator- 
Flow-Pyrheliorneter 812. 
Platin-Keutralfiltor 708 f. 

— spektralo Durchl&ssigkoit 709. 

— mit groflor Flacho 770. 

Platten s. photographiHcho Platton. 
Plattenkorn 660-670. 

-- Korngr 6Q& 653, 661, 667, 669. 

— Kornigkeit 666-670. 

-der KodakemulHion 671. 

— Kornzahl 667. 

— Schwankungen 662, 668 f. 
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Plattenkorn 

— und Callierkoeffizient 663 f. 

— und Empfindliohkeit 661 f. 

— EinfluB bei Spektralaufnahmen 216, 
477. 

Plattentisch, Drehpunkt 290. 
Plattenzentrum, Reduktion auf das 370. 
Pogsonsche Konstante 161. 

Pogsonsche Skala der GrdGenklassen 
372, 376, 380, 383, 385f. 

Pol der MilchstraBe 8. 

Polachse des Femrohrs, Unterstiitzung 

120 . 

Polarisation 62, 770-772. 

— an Prismenflachen 771. 

— Lichtschwachung durch 587f. 
Polarisationsgrad des Streulichts der 

Corona 554. 

Polarsiderostat 125 f. 

Poldistanz (N. P. D., 8. P. D.) 7. 
PoldurchmusterungH. Pots< lamer D urch¬ 
in uh ter ung. 

Poloffekt beim Lichtbogen 202. 

Polhdho 6. 

—Schwankungen 9. 

Polpunkt 3. 

Polsoquenz s. Nordpolarsoquenz. 
Positionsbostirninung 117, 179. 
Positiv-auf-Negativ-Methodo zur Aus- 
ineHsung von Spektren 301 f. 
Potsdamor Durchrnusterung 169, 366, 
375 f., 400, 628f., 640-646, 930. 

.— Farbenschatziingon 400, 930. 

.- Nullpunkt 375f. 

. Reduktion 376. 

pq., Zun&tz bei Stornklasson 48. 
Prazession der Erdachse 10 f. 
Prazessionskonstante Ilf. 

Prisma h. a. Objoktivprisrna. 

-- AbsorptionsverluHto 209. 

— Amici- 247. 

— .Cornu- 260f. 

Compound- 217. 

— mit gekriimmten FJ&chen 263, 264. 

— gunstigste Form und Cr6Be 217 f- 

— Lichtst&rke 218-220. 

— im Minimum der Ablenkung 211. 

— Nicolsches 588. 

— Okular- 103. 


Prisma, rotierendes 258. 

— Rutherfordsches 209. 

— Temperaturausgleich 217. 

— Youngsches 260. 

— Wollastonesches 603. 

— zusammengesetztes 217. 
Prismenkamera 264. 
Prismenspektrograph, Auf 16sungsver- 

mdgen 472. 

— Lichtverteilung 471. 

— des Instituts fur Sonnenphysik 245. 
Prismensystem, geradsichtiges 209, 210. 
Protanopen 170. 

Protuberanzen, monoehromatische 
Strahlung 205. 

— spektroheliographische Aufnahme 
251. 

— Mossungen an den - 554. 
Protuberanzenspoktroskop (Zeiss) 247. 
Prufung von Objoktiven s. Objektive. 

— des Spektrographen 211, 226-229. 
Pseudoschw&rzung 653. 
psychologischo Grundlagon 146. 
psychophy winches Grundgosetz s. We- 

b<>r -Fech 11 <* rsch es Gosotz. 

Pulfriehs Phanornon 172. 

Pulsation,sthoorio, Eddingtonsche 547. 
Punktintonsit&ten, Messung 327. 

— Vergleieh mit Flfiichonintonsitaton 
325f. 

Pupillo 147. 

Pupillcnoffnung bei Stern boobachti mg 
570. 

Purkinjo-Effekt, photographischer 36, 
335, 683f. 

— von orthochroinatischen Platten 383. 

.. bei Reduktion von FarbenindiccH 

419 f. 

— bei spektralphotometriHchen Mes- 
sungon 344 f. 

.boi Pberbriickung von Helligkeits- 

intervallon 344. 

Purkinjo-Effekt, visueller 158, 164, 338, 
568f. 

— Einsatzhelligkeit (Tab.) 379. 

— Elimination (lurch Filter 377. 

— bei Beobachtung ver&nderl ichor 
Sterne 376. 

— bei Farbenbeobachtungen 927. 
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Purkinje-Effekt von Farbenindices 419 f. 

— bei Helligkeitsbeobachtungen 568 f. 

— bei Reduktion visueller Gr613en- 
klassen 396. 

purpurfarbene Sterne 170. 

Pyranometer 822f. 

Pyrheliometer 328, 404, 798-822. 

— Abbotsches Silver-Disk- 819-822. 

— Kompensations-Water-Flow- 815. 

— Pouilletsches 814. 

— prim&res, der Smithsonian-Beobach- 
ter 810-815. 

— sekundare 819-822. 

— Tingwaldtsches Kompensations- 815 
bis 818. 

— Water-Flow- 810-813. 

— Water-Stir- 813-815. 
Pyrheliometerstreifen, Erwarmung 804 

bis 809. 

Q-Stern© 44, 180-183. 
q., Zusatz bei Sternklasson 48. 
Quadratgesetz des Lichtes, Abweiehun- 
gen vom 51. 

Quantenzahlen 72. 

Quarzoptik, Chromasia 261. 

— Dispersion 260. 

— Doppelbrechimg 261. 

— Durchlassigkeit 109. 

Quarzspektrograph 261. 

— von Topfer 262. 

— mit gedrehter Kamoralinso 746. 
Quarzuhren 5. 

R-Sterne 46, 180-183. 
Radialgeschwindigkeit 9. 

— Messung 27f., 189f., 269. 

— Reduktion auf Sonne 317 f. 

— ver&nderliche 191. 

— von Badeckungsverandorlichen 195. 

— von Cepheiden 193. 

— von Doppelstemen 191. 

— des Mondes 311. 

Radiometer zur Strahlungsmessung 37, 
329, 865. 

— zur Spektralphotometrie 447, 874 
bis 878. 

— als Registrierphotometer 736. 


Radiometer, Aufstellung 876. 

— Empfindlichkeit 879 f. 

— Grenzen der Photometrie mit dem 363. 

— Nichtselektivitat 878. 

— Resonanz- 865. 

— von Sandvik 875. 

r&umliche Verteilung des Sternsystems 
und Stellarstatistik 347f., 550. 
Rahmenmontierung, englische 123 f. 
Randverdunkelung der Sonne 467, 

551 f. 

— bei Bedeckungsveranderlichen 545. 
Raum, gekrummter 51. 

Raumwinkel 50. 

Rayleighstreuung 56, 113. 

— EinfiuQ auf die Extinktion 528. 
Reduktion photomotrischer System© 

aufoinander 386-397. 

— spektralphotornotrisehor Aufnahrnen 
271ff., 777ff. 

— spektralphotometrisehor Mossungon 
aufeinander 452-456. 

— auf das Zenit 350, 505, 512, 520, 

524. 

— auf das PJattenzontrum 370. 

— auf den leeren Raum 524. 
Roduktionslosiing zur chomisohon Ver- 

silberung 110. 

Reaktionszeit des Augas 172. 
Roferenzspektrum 309. 

Rcflektor s. Spiogalfernrohr. 

Reflexion, diffusa 52-56. 

Reflexions! ichthof s. Lichthof. 
Reflexionsnobol 556. 

Reflex ions vo rl uste s. Lichtvorlusl e. 
Roflexionsvarmogan 54. 

— des Silborspiogals 110f., 365. 

.- des Nickelspiagels 11 1. 

des Alurniniumspiegals 1 12, 365. 
Rofraktion 19f., 506. 

Rofraktor 78, 130. 

— photographischor 83. 

— der Hamburgar Stornwarto 123. 

— des Yerkes-Observatonums 117. 
des Mount-Wilson-Obsarvatoriurns 
122 . 

Regenbogenhaut 147. 
Registrierphotometer, Prinzip 708. 

— Anfordarungen 728 f. 
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Registrierphotometer- Kurve, Ausmes- 
sung 737. 

— Verzerrungen 477 f. 

— mit Dunkelfeldeinrichtung 736. 

— mit Lichtzeiger 730 f. 

— photoelektrisches 730. 

— Plattontisch 736. 

— mit Radiometer 736. 

— mit Synchronmotor 733, 735. 

— der Cambridge Instr. Comp. 730. 

— - von Chalonge-Lambert 732f. 

- Koch 729. 

— — Mole 729f. 

— — SlEGBAHN 732 f. 

— zur AiiHmoHsung eff. Wellonlangon 
952. 

Regulator, astatischer von Zeiss 136. 

— Cooke- 135. 

— Reibungs- 136. 

Reizempfindungskurvo dos Aligns 164, 
165. 

Rekombination 69. 

RektaszeiiKion (a odor A. R.) 7, 119. 
Rolativittitsthoorio, allgomeino 11, 51. 
RelativHohwollo dew Augos 16Iff. 
Repsoldsches Fodorpoiulol 135f. 
Resonanzlinie, lutonsitat 71. 

Resonanz-Radiometer 865. 
Restintonsitat 539. 

Retina 147. 

Revised Harvard Photometry 35, 375, 
627. 

Revisionsinothode, Piekeringseho 314, 
315. 

Reziprozitatsabwciehung (lurch Inter- 
mittenzoffekt 681. 

Ricobsehe Regel 159, 569f. 
Riesensterno (giants) 47, 185. 
Ringblonde 585f. 

Ritz-Pasehen-Serin 77. 
Rohrensensitornetor (Rohrenphotoino- 
tor) 754 -756. 

Rollon lager an dor Fernrohrachso 129. 
Rotation dor Kixstorno 1951*. 

— - dcs Milchstrafionsystems 31, 199. 

der Planoten 207. 

Rotationsachso der Erdo 6. 
Rotblindheit 170. 

Rotfftrbung, atmospharischo 927 f. 


Rot-Griin-Blindheit 170. 
rotsensibilisierte lichtelektrische Cs- 
Schicht 881. 

Rotverschiebung der Sonnenlinien 

202 . 

Rowlandsche Sonnennormale 191. 

— s. Wellenl&ngensystem 201. 
Rumford-Spektroheliograph 248, 249. 
Russell-Diagramm 184. 

Russell-Saunders-Kopplung 74f. 
Rutherfordsches Prisma 209. 

S-Steme 47, 180-183. 

h., Zusatz bei Sternklassen 47. 

Sakularstdrungen 11. 

S&ttigungsgrad dor Sternfarben 169, 
925. 

Sagittalschnitt 90. 

Sahascho Thoorie 69, 182ff. 

Satedliton in (littorspoktron 474. 
Saturn, Atmospharo 207. 

Saturn ring, Struktur und Spoktruni 
207. 

- - Photometric 561. 

Sauerstoff in der Marsatrnospharo 207. 

- Linien ties hochioniHiorton 188 . 

,,Sonin Hpcktrogroph" 753. 

Selnitzung von tttornholligkoiton 571 

bin 583. 

- KinfluB dor Storm! iehte 573. 

Kohler 573. 

Sehattoiiblernlo 753. 
sehoinbare KI lichen intensitat 324f. 
Crobenkhisse 326, 548. 

Helligkoit 326. 

Piinktintcnsitiit 323. 

SchoinorHcho Bonzinlampo 641. 

Schloior, photographic her, Starke 658. 
Kinstellung auf den - hoi absoluter 
Photometric 725. 

Schleierkorrektion 785 788. 

- hoi sehwnnkendom Schloior 786. 
bei tier Halblilterinethodo 787f. 

Schlierorivorfahren zur Priifung von 
Objoktiven 99f., 225. 

Schliffohlor, Priifung von Objoktiven 
auf - 225, 

SchmidtHchor Spiegel 88. 
Schraflierkassotte 746 f. 
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Schraubenfehler, fortschreitender und 
periodischer bei Mefischrauben 275 
bis 290. 

Schwankungen der Erdrotation 5. 

— der Flachenschwarzung 669. 

— des Photostroms 894-896, 912. 

— der Polhohe 10. 

sohwarzer KOrper 60; vgl. auch Planck- 
Kurve. 

-AnschluB an Sternspektren 443, 

641-643. 

-an das Sonnenspektrum 449, 

851f. 

Schwarzschild-Exponent 675 ff. 

— Intensitatsabhangigkeit 677, 679. 

— Wellenlangenabhangigkeit 686. 

— bei astronomischen Aufnahmen 678. 
Schw&rzung, Definition 653 f. 

— iiber dem Schleier 703. 

— Kurven konstanter 676. 

— und GrdBe der geschw&rzten FJacho 
690. 

— und Komzahl 667. 

— Schwankungen 668 f. 
Schwarzungsflache, dreidimensionale 

Darstellung 660. 

Schwarzungsgesetz 673-686. 

— Kronsches 675, 676. 

— Schwarzschildsches 675. 

— Konstanten 683. 

— fiir Licht verschiedener Wellonlange 
683-686. 

— Unmoglichkeit eines allgemoinen686. 
Schwarpungskurve 658. 

— der Agfa-Emulsionstypen 671. 
Einflufi der Entwicklung 659. 

— Intensitats- 660. 

— Zeit- 660. 

Schw&rzungsmarken, Erzougung s. 

photometrische Skala. 
Schwarzungsmessungen, absolute 712 f 
• s. a. Mikrophotometer. 

Schwebebiihne 145. 
Schwellenwertempfindlichkeit, photo- 
graphische 156, 658. 

— visuelle 156, 159. 

Schwerflintglas, Durclil&ssigkeit 109. 
Schwerpunkt, photographischer 190. 
Sehen, foveales und extrafoveales 157. 


Sehpurpur 149. 

— Absorption 156. 

Sehsch&rfe 153, 155. 

Sektor, rotierender, Intermittenzeffekt 
680 f. 

Sektorenblende 585f., 750. 

Sekundenkontrolle bei der Eernrohr- 
bewegung 138f. 

Selected Areas 366. 

selektiver Strahlungsdruck in der Chro- 
mosphare 553. 

selektives lichtempfindliches Organ, 
Theorie der Anwendung 331-340. 

Selenzelle 37, 917. 

— hochempfindliche 369. 

— INTachwirkungseffekt 918. 

— Widerstandsanderung 918. 

— Strahlungsrnessung mit der 917 f. 

Sensibilisierung lichtoloktriseher 

Schichten 881. 

— photographischer Schichten 664 f., 
671-673, 704-706. 

sensitometrische Systomo 662. 

Sequonz von Normalsternori s. Nord- 
polarsequenz. 

Seriengrenzo 72. 

Sichtbarkeit dor Sterne fur das unbe- 
waffnoto An go 160. 

SideroHtat 125 f. 

Siebblendo 750. 

Silberbromid, spoktrale Ernpfindlieh- 
koit 663. 

Silborfilter 111. 

Silberjodid, spoktrale Empfindlichkrit 
663. 

Silberspiogel, spektrales Roflexionsver- 
ineigen 110 f., 365. 

Silikatflintglas, Durchlassigkoit 109. 

Si 1 ver-Disk-Pyrhel iomotor 819-822. 

— Eichung 821. 

— Ernpfindlichkeit 822. 

Singulett 75. 

Sinusbeilingung, Abboscho 92 

Siriusbegleiter, Aufnahme mit (litter 794. 

Skala, Osthoffsche 38. 

Skalenfehler bei Roduktion von Earben- 
indices 419. 

Smithsonian Revised Pyrheliometry 818. 

Snelliussches Gesetz 96. 
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Solarkonstante 403, 503. 

— bolometrische Bestimmung 836, 845. 
Sonne, Ansohlufi an den sehwarzen 

Kcirper 449f., 851f. 

— Eigenbewegung 22, 29, 196. 

— Elementh&ufigkeit 541. 

— Farbtemperatur 457 f. 

— Gesartfitstrahlung 404, 798-823. 

— Helligkeit 36, 622-625, 630. 

— monochromatische Aufnahmen 
205f. 

— als Nullstern bei spektralphotom. 
Messungen 447. 

— Parallaxe, Genauigkeit 200. 

— Randvordunklung 467, 551 f. 

— Roduktion auf bolometrische 
GrciOenklasson 404. 

— spektralphotometrische Untersu- 
chung mit <lom Bolometer 841-852. 

— Wasserstoffbildor 206. 
Sonnonatrnosphare 551-555. 

— konvektives Gleichgewicht 553. 

— Turbulonz 553. 

SonnenfinHteriiis, Beobaehtung 126. 

- Vorbroitenmg dor Sonnenlinien 204. 
Nonnenflecko 201, 203, 552. 
ilamlon 203. 

Magnotfeld 203. 

Penumbra 206. 

Sj)(»ktrum 203, 552. 

StrOmungen 203. 

Temperate r 203, 553. 

Theorio 552. 

therrnoelektriselie Beobaehtung 872. 

• Wirbelnatur 206. 

Zeeman effekt 203. 

Sonnenlinien 179, 450f. 
telluriHche 202. 

Rotversehiebung 202. 
Waohstuinskurvon 592. 
Sonnennormale, Rowlandsche 191. 
Sonnenspektrograph 244. 
Sonnenspoktriun, kontinviiorlichos 449 
bis 452, 847. 

— — absolute Intennitfiton 453. 

-Anschlufi an sehwarzen Ktfrper 

449f., 85If. 

-bolometrische Ausmessung 449f., 

841, 849-851. 


Sonnenspektrum, kontinuierliches 

-photometrische Ausmessung 201 

bis 208, 449, 451, 498-502. 

-Darstellung durch Planckkurve 

457 f., 466 f. 

-EinfluB der Absorptionslinien 

450f., 465-467. 

— Energieverteilung im prismatischen 
und Normalspektrum 847. 

-ultravioletter Teil 451. 

-ultraviolette Grenze 202. 

-des zentralen Teiles der Sonnen- 

scheibo 450. 

Sonnensystem 558-561. 

— Bowegung 22, 196-199. 

Sonnenzoit 13. 

Spaltbild, Broito 469. 

Spalt nines Spektrographen 229. 

— Abdockung, partiolle 226. 

— -backon 230. 

-blende, Hartmannscho 229, 231. 

— Einstellung, riehtigo 227. 

— Einstellung und Fuhrung (low Sterns 
auf den 230, 241. 

— Konstruktion 230. 

■.nullpunkt 230. 

.- -versehiebung fCtr Mofizwocko 230. 

spa! t loser Spektrograph 268. 

- effekt ives AuflOsungsvorrnOgen 
359. 

fcipalbpaarc, aiiHwechsolbare, fiir Spek- 
troheliographen 257. 

Spaltweite, walin' und scheinbaro 215. 

- optimalo 21 Of. 

.- bei Sternspoktrographon 220. 

- Variation fur MoOzwooko 572. 
spoktralanalytiHcdie Grundlagen 60—78. 
Spektrnlbereich visuollor MeHHungen 

566 568. 

— photographiselier MesHimgen s. Frnp- 
fimiliehkeit, photo graphiseho. 

wpoktrale Kmpfindlichkeit 331-340. 

- normierte 339. 

— .— AnpaHHiing (lurch Filter 339. 

-photographische 335, 377 (Tab.), 

382-384, 663-666; s. a. Empftnd- 
lichkeit, photogr. 

-photovisueHe 383. 

-visuello 338, 372. 
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spektrale Empfmdlichkeit von Photo - 
metern 349, 378f. 

-von Photozellen 332. 

spektraler Farbenindex 393. 
spektrale Intensit&t, effektive 333. 
Spektralfarben, reine 168. 
Spektrallinien s. a. Absorptiojislinien, 
Linien... 

— atomtheoretische Klassifikation 71. 

— Aquivalentbreite s. diese. 

— „Blend“ 310 . 

— Identifikation 188. 
und Spektraltyp 183, 

— Sahosche Theorie 69, 182f. 
Spektralphotometer, visuelle 633-639. 

-von Abney und Festing 636f. 

-Crova 639. 

-Fraunhofer 635f. 

- Glan und Vogel 638 f. 

-Vierordt 636-638. 

spektralphotometrische Messungen 271. 
bis 274, 296-299, 301 f., 440-504, 633 
bis 646, 872-878. 

— EinfluB der atm. Dispersion 358, 948 f. 

— Gtittinger 446-449. 

— Reduktion 452-466, 777 f. 

— relativ zu einem Nullstem 453-456. 

— visuelle 633-646. 

— mit Objoktivprisma 445. 

— mit Radiometer 447, 874-878. 

— mit Filtern 340. 

— von Flachon 497-504. 

von galaktischon Nebeln 502. 

— von Protuberanzen 246f. 

— der Sonne 201-208. 

— des Sonnenrandes 498f. 

— breiterWellenlangenbereiche491-497. 
spektralphotometrischor Vergleich hol¬ 
ler und schwacher Fixsterne 343f. 

Spektralterme 72ff. 

Spektraltypen 40-49, 180-184, 492-497. 

— Harvardsche 40ff., 18 Iff. 

— Secchische 180 f. 

— zwoidimensionale 492ff. 

— und Farbe 931. 

— als Farben&quivalent 49* 438. 

— Sahasche Theorie 183. 
Spektrobolometer 841-852. 

— der Smithsonian-Beobachter 843-845. 


Spektrobolometer von Wilsing 849 
bis 852. 

— in parallaktischer Montierung 848. 

— Reinheit des Spektrums 845. 

— Winkeldispersion 844. 

Spektrograph, Aufl6sungsverm6gen 

190, 215f., 359. 

— Ausbalancierung 238. 

— Ausrtistung, meohanische 229 bis 
240. 

— Aufstellung, feste 238f. 

— Bildfeldwolbung 212. 

— Einflufi der Biegung und Tempera - 
tur 232f¥. 

— Farbenkurve 224. 

— Einprismen-, Dreiprismon- 237-239. 

— K-Kurve 480-487. 

— Lichtstreuung 474. 

— Kriimmungskonstanto 304. 

— Priifung 211, 226-229. 

— Sonnen- 244. 

— mit Spiegeloptik 262. 

— spaltloser 268, 359. 

— Streulicht, Elimination 483. 

— Varschmiorung des Spektrums 469 
bis 476. 

— Edinburgher 236. 

— des Wiener Rothschild-Coud6 239. 

— des Potsdamor 80-crn-Rofraktors 
640. 

— Dreiprismon-, am Mb. Wilson- 
Ritchey-Spiogoi 239. 

spektrographischer Nutzoffokt 118 . 
Spektroheliograph 205 f., 248 260. 

— Aufstellung 251. 

— mit Autokollimation 252. 

— Dispersion 251. 

— Form des Spaltes 259. 

— auswechselbaro Spaltpaare 257. 

— fur IT.V. 260. 

— Verzoichnung 250. 

— der Askaniaworko 252 f. 

— Halescher 260. 

— der Sternwarte Paris-Moudon 259 f. 
Spektrohelioskop mit horizontalom 

Femrohr 257. 

— mit rotierendem Prisma 258. 

— mit oszillierendem Spalt 258. 

— Linienverschiebung 260. 
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Spcktrokomparator 291-299, 313f.; s. a. 
B1 inkkomparator. 

- Bilddohnung 294. 

—- period ischor Fohlor 296. 

.ObjektivvorgrOfierung 299. 

.Boduktion dor Messung 313f. 

Untersuchung 296f. 
von Abbe 300. 

~ — Christie 302. 

— Fvershed 301. 

.... — Hamy 300. 

— Hartmann (Zeiss) 274, 291ff., 
301, 313. 

-Lttry 300. 

sp(d< trosk opiso U o I $est ii nm un g abs<) I u- 
<(‘r (h’dBonklasson 184f., 493, 548 f. 
Doppolstorno 191-194. 

Spektrum s. n. Sormonspoktrum, Stern - 
sp<»kt rum. 

Ausmossimg s. spt^tralplmtoniotri. 
soli(‘ Mossimgon. 

Ntmktur 72. 

sokundaros 97, 103, 212. 

- Vorsolmiiorung (lurch dm Spoktro- 
gruphen 409- 470. 

<l(‘r (Oiromosi>1 u*lr(> 204. 
dor Komoten 208. 
dor Pla.nol.on 200. 
dos Snlumringos 207. 
SpeiTseliielitphotozollo 919. 
spliHrisohe Abwoiolmng 81, 89. 

Pnii'img von Objoktivon mif 221 f. 
Spii'gdlornrohr, optisclio Abhildung 
78 90. 

A usw( * 0 1 iso I ung dor Spiogol 131f. 

Bild i'ohlcr, Beliobung 87. 

Broun woiton 1 17. 

I )m , oli lassigkoit 1 1 1. 

■ Fassimg do* Spiogels 133. 
mil. Korroktionslinso nach Ross 88 
370. 

KoiTokl.iorisplat.to von Kiihmidt 

88 . 

vorspanrunigstroio bngening dc‘s 
llauptspiogols 132, 133. 

- KinfluO dor Luftunmho 117. 

"" ,ni 't Ahmiiniumspiogol in, 305. 

- in it (-hromiuinspiogel 111. 

“ ™it nicht rnassivom Spiogel 133 . 

lliMidh. (I. JOxporimcjntalr)h.VHik, Bd. XXVI. 


Spiegelfernrohr 

— Vorsilberung 110f., 131, 262. 

— dor Stornwarto Babolsbcrg 86 f. 

— dor Hamburger Stornwarto Bergo- 
dorf 84. 

— dor Hoidolborgor Stornwarto 139. 

— des Dominion Observatory Victoria 

131. 

-dos Mt. Wilson Obsorvatory 86f. 

— nach Cassegrain 85. 

-Gregory 85. 

— .Herschel 85. 

— — Newton 83f. 

— - Ritch e y - Chretien 370. 

Spiogt‘I -Prismenkarnera 267 f. 

Spin dos KI ok t runs 73. 

Spiralnobol, oftbktivo Wollenlangon 439. 

— Farbe dos Kernes 440. 

Spitzorr/ahlor 150. 

Stal)gi 11( ‘r, n( m 11 ral o I j i <4 1 tsc h 1 wae f 1 ung 
(lurch 338. 

Stiibchori 149. 

Frrogbarkoit dor dunkoladaptierten 
157. 

Ntabohensehen 338, 509. 
Standardomulsionen (570. 

8 tan < I an 11«» rzo, ra< I i or n< 4. rise] 1 < > (h-6 f,U \ 
50, 404. 

Standardsoquorr/ offoktivor Wollen- 
langon 40, 9501'. 

Ntandardstorno s. l^indamoiilalsysfein. 

visuollo llolligkoit schwaehor 030. 
Starkoflokl., Fin Hub hoi Iuin>s<irp- 
t ion 540. 

stntistiseho Bohaiidlung von lonisio- 
rungsprozosson 70. 

Stauh, FinlluO auf < li<‘ Kxtinktinn 527 f. 
Stefan-Boll,/,maun,selies Cosotz, 40, (>() 
03,533. 

Steinsalz, Du roll lassigkoit 33, I()<). 

St(4 larstutistik 1 iml Mntl'< ‘rmmgsi n< *s - 
sung 347 1'., 550. 

Storookompnrntor 172. 
Stern-Aktinomotor 724f. 

Htnrnarvno Cogondon in dor MilolistniBe 
550. 

S torn at m < >s p h a ro 53 1 544. 

Ausstrahlung 533 f., 537. 
Blt'mcintliaufigkoit 187-189, 537. 


63 
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Sternatmosph&re, thermodynamiaches 
Gleichgewicht 184, 540. 

— Modell 531, 540f. 

— Parameter 531. 

— Prufung der Theorie 542. 

— statische 542. 

: — Strahlungsgleichgewicht 532. 

— Temperaturverteilung 532f. 

— Turbulenz 542 f. 

— Zustandsgleichung 540. 

Sternbilder, auBeraxiale, am Spiegel 95. 
Sterndurchmesser 543. 

— effektiver photographischor 657, 719. 
Sterne, kiinstliche, zum Nachweis der 

chromatischen Aberration 222. 

— veranderliche s. veranderliche St. 
Sternbeweg ungen, systematische 30f. 

— 8. Eigenbewegung, Radialgeschwin- 
digkeit, Triftbewegung. 

Sternfarben 38. 

— Andorung rnit der Entfornung 557. 

— und Oberflachontoniperatur 534. 

— Sattignng 169, 925. 

SternfoJgen, Einsehatzen in 737-741. 
Sternhaufen, effoktive Wollonlange 439. 

— EntfornungHbestimmung kugelfor- 
miger 549. 

.kugelformigo und offene 545f. 

Yertoilung der Stornrnasson in 546. 
Sterninneres, Theorie 543f. 
Stornkataloge, fundamental© 198. 

— - photometrischo 625-631. 

-Inhomogonitat 401. 

.- Reduktion aufeinander 398-402. 

Sternklassen h. Klassifiziorimg. 
►Sternmasso, Bestimmung 543 f. 
Stemspoktrurn, kontinuierliches 38, 
41-49, 443 ff. 

- und Absorption in der Sternal mo- 
spharo 535. 

- AnschluB an schwarzon Korper 443, 
641-643. 

~ ~ Ausmossung s. spektralphotornotri- 
seho Messungen. 

— Darstellung durch Planck-Kurve 
745 f. 

EinfluB des Doppler off ektes 64-68. 

- Klassifizierung s. dies©. 

—- Parameter 345. 


Sternspektrum, Theorie 532, 551. 

— Verbreiterung 241, 458-464, 634. 

— von ver&nderlichen und neuen 
Sternen 452. 

Sternstrahlung 533, 537, 543. 

— Abweichung von der schwarzen 
Strahlung 644. 

— aus der Solarkonstante 404. 
Sternstrome 31, 200. 

—- Parallaxen 200. 

Stornzahlung s. Stellar,statistik. 
Sternzeit, Definition 13, 119. 

— mittlere 14. 

•.Schwankungen 14. 

Stickstoff, Linien des hochionisierten 
188. 

Storungsrechnung 23. 

StoBvcrbroitorung von Absorptions - 
linien 540. 

Strahlenweg in der Erdatmosphare 191'., 
506. 

Strahlung, Ausbreitung 5,1. 

Diffusion 55 f. 

(losetzo 60-64. 

Definition der Intriisitut 50. 

— Konstant( v n 631'.. 

— • s. a. Ausstralilimg, Sternstmh lung. 
Strahlmigsdruck, selekt ivrr, in dor 

Ohromospharo 553. 
Strahlungskonstanton 63 f. 
Strahlungstemporatur 40. 

Strah 1 11 ngsv<'nnog< mi 53. 

Stratosphare, EinfluB mif Kefruktion 
19. 

stroifondo Abbildimg nacli Wmtth a r m it 
102 f. 

Stroulieht, Elimination brim Spokl ro- 
graphen 483. 

Streuung in <k‘r Abnospban* 1 12,t\ 408. 
Rayleigh- 113. 

Strichspuron von exl-mfokalen Stern- 
bildern, Photometric 748. 
Stufonblondo 753. 

Stufonschatzung von Ktomholligkeiton 
572. 

- Metboden 578-583. 

Argelanderscho 578-581. 

Pickeringsche 581 f. 

— Nijlandsche 582f. 
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Stufenwert, kleinster, bei Helligkeits- 
soh&tzungen 162. 

Stundenachso, kreuzformige 124. 

— Unterstiitzung 120. 

Stundonwinkal 7. 

SystomgrGBenklassen 340, 372. 

•— Reduktionauf bolometrische Gr6i3en- 
klas,sen 342. 

Szintillation dor Fixsterne 104, 351-363. 

Tachar (Objektiv) 115. 

Tagesanfang, Definition 15. 
Tageszahlung, julianiseho 15. 
Talbotschos Oosotz, Giiltigkoitsbcroich 
681f. 

Teildispersion 97. 

tellurische Linien im Sonnonspoktrum 

202 . 

Tenipemtur, effektivo Oborflacihentem- 
peratm- eiues Sterns 38, 182, 534f. 

.oolorimetrische Messung 032, 

936-039. 

■ des sehwarzen Kdrpers 40. 

0nidations- 40, 461, 464f. 

- mid Spektralk lasso 48f., 182. 
Tejiipemtnrskala dor tttornklassen 181. 
Toi Mf k* raturstra \ i lor 60. 

Term, Spoktiul- 72ff. 

Tessar (Zeiss) 91, 115. 
t hormooloktrisoho Strahlungsmessun - 
329, 369, 865 873. 
praktischo Grenzen 363. 

- spektraler Anwendungsberekdi 
365. 

• zur Uestimnmng radioinetriseher 
0 rof.ieriklaw.sen 37, 385. 

- mit Filter 871. 

Thermoelement-, prakt isehe Ausfiih- 
rungen 859 865. 

- Knipfangerstreifen 858, 861. 

bimetalliweho 861. 

*. Herstollung diiimer 863. 

- Ernplindlichkoit 858, 864f. 
Energiovorlusto 853f. 

.- Herstollung 860. 

. Kornponsations- 864. 

— MeBgronzon 859. 

— PI atton photometer 724 f. 

— Eadiomikromotor 865. 


Thermoelement 

— im Regis terphotomotor 735. 

— Resonanzradiomoter 865. 

— Tellur-, Platin- 863. 

— Theorie 852-859. 

— Thermokraft 856. 

— Thorrnosaulo 857 f. 

— Tragheit 735. 

— Vakmim- 853. 

— nach Anderson 725. 

-Mold und BtjRGEU 862. 

— .* Pkttit and Nicholson 868. 

.— PriiND 865. 

— .- Sc HILT 724 f. 

Tiefe, optischc dor Sternatmospharo 
534. 

Transformation dor Koordinaton inoin- 
ander S. 

— - aiif t‘in bostiinmtos Ac|uinoktium 
11. 

Transmissionskoeffizient dor Atrno* 
wphain 331., 350, 507, 512, 524. 

.- oinos Kilters 330. 

IVanspanMiz bei Scdiwarzungsniessim- 
gen 654. 

TYonnwehdrfe (l(\s Auges 152. 

Triftbowegung der Fixstomo 197. 

Tri[)I(‘tt, spoktroskopisches 75. 

Troposphare, 'MinfluU aid* Refraktion 10. 

Turlmlenz in <Ifn- Somienatmosplulre 
553. 

-in Stomatmospharen 542f. 

Timnteleskop de,s Astrophysikalisehen 
Ol)s<‘rvatoriunis in Potsdam 127. 

<I<*s Mount WiIson-Observatoriu ms 
127. 
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Physikalische Geodasie 
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Fragen der Figur der Erde besitzen. Hopfner hat sich besondere Miihe gegeben, «1 hh Studio in 
des schwierigen Gegenstandes wesentlich zu erleichtern. Gerlands BeitrHge far Geophysik 
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AOS BESPRECHDNGEN: Znsammenfasscnd: Ein vorzttgliches Werk, das ieder 
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